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Résumé
Cette thèse étudie la cinématique du disque de la galaxie en vue de contraindre les modèles de
sa formation. Elle se place dans le cadre du projet RAVE qui a pour but de faire des mesures spec-
troscopiques de vitesses radiales et de paramètres stellaires d’un million d’étoiles de l’hémisphère
céleste Sud. Pour déterminer les caractéristiques cinématiques du disque, deux méthodes ont été
utilisées l’inversion directe des comptages d’étoiles en fonction de la distance et de la vitesse et la
modélisation cinématique du disque de la galaxie.
Pour l’inversion, la distance photométrique des étoiles a été déterminée à partir de leur ma-
gnitude apparente, en faisant une sélection en couleur judicieuse. Les mouvements propres ont
ensuite été transformés en vitesse. La méthode d’inversion directe a permis d’obtenir une dé-
composition cinématique du disque qui présente une nette séparation entre le disque mince et le
disque épais. Cependant, cette méthode présente un certain nombre de biais.
Le modèle cinématique combine les comptages en magnitude obtenus à partir du catalogue
2MASS avec les mesures de mouvements propres du catalogue UCAC2 et de vitesses radiales
de RAVE. Ce modèle est un modèle auto-cohérent qui relie la densité d’étoiles aux dispersions
de vitesse via le potentiel gravitationnel. La décomposition cinématique du disque galactique
obtenu grâce au modèle montre clairement trois composantes : une première composante (disque
mince) avec des dispersions de vitesses verticales σW compris entre 10 et 25 km.s−1, une deuxième
(disque épais) avec des dispersions de σW ∈ [30− 45] km.s−1 et une troisième (disque épais sous-
métallique ou halo) avec σW ∼ 65 km.s−1.
Les deux méthodes donnent une décomposition cinématique qui montre la même séparation
cinématique entre les disques mince et épais. En conséquence, les scénarios qui envisagent la pos-
sibilité d’un disque mince initial qui aurait été « chauffé »par des nuages moléculaires ou par les
bras spiraux sont exclus par ces résultats. D’autres mécanismes de formation du disque épais
comme l’accrétion progressive d’étoiles venant de galaxies satellites ou le chauffage voire la créa-
tion d’étoiles au moment de la rencontre entre une galaxie satellite importante et notre galaxie
restent possibles.
Abstract
This thesis work has focused on the Galactic disk kinematics to put some constraints on the
scenarios of the thin and thick disk formation. It takes part of the RAVE project which has the
goal to spectrocpically measure the radial velocities and the stellar parameters of one million
stars in the South celestial hemisphere. To determine the kinematical characteristic of the disk,
two methods have been used, the direct inversion of the stellar counts in function of distance and
velocity and the kinematical modelling of the galactic disk.
For the inversion, the photometric distance of stars have been determined from the apparent
magnitude in doing an appropriate colour selection. The proper motions have been after transfor-
med in velocity. The direct inversionmethod has permitted to obtain a kinematical decomposition
of the galactic disk which presents a clear separation between the thin and the thick disk. Never-
theless, this method shows some bias.
The kinematical model combines the counts in magnitude obtained from the 2MASS catalogue
with the measures of proper motions of UCAC2 catalogue and of radial velocities of RAVE. This
model is a self-consistent model which joins the stellar density with the velocity dispersions via
the gravitational potential. The kinematical decomposition of the disk obtained from the model
shows clearly three components : a first component (thin disk) with vertical velocity dispersion
σW between 10 and 25 km.s−1, second one (thick disk) with dispersions of σW ∈ [30− 45] km.s−1
and third one (metal weak thick disk or halo) with σW ∼ 65 km.s−1.
The two methods give a kinematical decomposition which shows the same kinematical sepa-
ration between the thin and thick disks. In consequence, the scenarios which offer the possibility
of an initial thin disk which would had been " heated " by molecular clouds or spiral arms are
ruled out by these results. Other mechanisms of the formation of the thick disk like progressive
accretion of stars coming from satellite galaxies or the heating or the creation of stars during the
encounter of an important satellite galaxy and our Galaxy remain possible.
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1 Évolution de la conception de la Voie Lactée
Lorsque la nuit tombe, commencent à apparaître les étoiles, d’abord les plus brillantes, puis
peu à peu les plus faibles. Lorsque la nuit est bien noire, une traînée blanche semble comme barrer
le ciel. Dans la visionmythologique dumonde des Grecs de l’antiquité, cette traînée est le lait sorti
du sein d’Héra. D’où le nom sous lequel nous la connaissons, la Voie Lactée.
La vision que nous avons du monde qui nous entoure et de la Voie Lactée en particulier a évo-
lué au cours des siècles. Pour le philosophe grec Aristote (384-322 avant JC), la Terre est au centre
d’un univers limité par une sphère, appelée sphère des fixes, sur laquelle sont les étoiles. Il sépare
l’univers en deux zones, le monde sublunaire où les choses évoluent et le monde supralunaire
où tout reste immuable. Dans cette cosmologie, la Voie Lactée étant irrégulière, Aristote considère
qu’elle appartient aumonde sublunaire. Il la voit comme un phénomène atmosphérique aumême
titre que les étoiles filantes et les comètes.
L’astronome danois, Tycho Brahé (1546-1601), par l’observation des comètes va faire évoluer
la position de la Voie Lactée dans la vision du monde héritée de l’antiquité. Il situe la Voie Lac-
tée entre le système solaire et la sphère des fixes, mais il n’explique pas sa nature. C’est Galilée
(1564-1642), physicien et astronome italien, grâce à sa lunette astronomique qui va découvrir que
la Voie Lactée est constituée d’une multitude d’étoiles trop faibles pour être distinguées indivi-
duellement. Par ailleurs, il se fait l’avocat de la vision héliocentrique du monde. Ses observations,
toujours avec sa lunette astronomique, de Jupiter et de ses satellites vont lui donner la conviction
que c’est le Soleil qui est au centre du système solaire et non la Terre.
Au dix-huitième siècle, des philosophes comme le Suédois Emanuel Swedenborg (1688-1772),
l’anglais Thomas Wright (1711-1786) et l’allemand Emmanuel Kant (1724-1804) ont proposé que
la Voie Lactée est un système d’étoiles appartenant à un disque. Kant va même plus loin, il émet
l’hypothèse que les nébuleuses, taches diffuses présentes sur la voûte céleste, soient d’autres sys-
tèmes d’étoiles semblables à la Voie Lactée. Il les appelle des univers-îles.
WilliamHerschel (1738-1822), puis Jacobus Cornelius Kapteyn (1851-1922) en faisant des comp-
tages d’étoiles en fonction de leur luminosité ont tenté de déterminer la forme de la Voie Lactée
et la place du Soleil en son sein. Selon eux, la Voie Lactée est un ensemble d’étoiles ayant la forme
d’un disque pour lequel le Soleil est situé près du centre.
Dans ce contexte, la question de la nature des nébuleuses et de leur distance reste en sus-
pend. Ce problème va être abordé lors d’un événement, appelé "Le Grand Débat", le 26 avril
1920 à l’Académie Nationale des Sciences à Washington où vont se confronter deux courants de
pensée : pour les uns représentés par l’astrophysicien américain Harlow Shapley (1885-1912) les

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nébuleuses sont des objets situés à l’intérieur de notre galaxie, pour les autres représentés par
l’astronome américain Heber D. Curtis (1872-1942) les nébuleuses sont situées à l’extérieur de la
Voie Lactée et sont de même nature que la Voie Lactée. Malgré cette rencontre, le problème reste
non résolu.
C’est Hubble (1889-1953) qui apporte la preuve que les nébuleuses spirales sont des univers-
îles comme la Voie Lactée. Hubble va mesurer la distance de ces nébuleuses grâce aux céphéides
et démontrer que les nébuleuses sont à des distances bien plus grandes que la taille de la Voie
Lactée. L’histoire de l’évolution de la compréhension de la nature de la Voie Lactée a permis de
construire la notion de galaxie telle que nous la connaissons aujourd’hui.
Une galaxie est un ensemble d’étoiles qui représente la brique
élémentaire dont est constitué l’univers.
2 La Voie Lactée par rapport aux autres galaxies
L’observation des galaxies extérieures a inspiré à Hubble une première manière d’étudier les
galaxies (Hubble 1926). Il a établi une classification, appelée classification de Hubble, selon l’ap-
parence morphologique des galaxies (fig. 1). Il distingue principalement trois types de galaxies :
les galaxies elliptiques notées E, les galaxies spirales notées S et les galaxies irrégulières notées Ir.
Les galaxies elliptiques sont des galaxies dont l’image sur le ciel a la forme d’une ellipse et
ne montre pas de structures. À la lettre E désignant les galaxies elliptiques, on ajoute un chiffre
pouvant varier de 0 à 7, de circulaire à très elliptique respectivement. Ce chiffre correspond à la
valeur de l’ellipticité multipliée par dix.
Les galaxies spirales sont des galaxies qui se présentent sous la forme d’un disque avec un
noyau, aussi appelé bulbe, qui correspond à une partie plus lumineuse au centre de la galaxie.
Parmi les galaxies spirales, Hubble distingue les galaxies dont le noyau à la forme d’une barre.
Ces galaxies barrées sont alors notées SB et non pas S simplement. Un indice supplémentaire vient
s’ajouter à cette nomenclature pour préciser les caractéristiques du disque des galaxies spirales.
En effet, l’image des galaxies spirales présente des structures telles que des zones plus denses, ap-
pelées bras spiraux. Ces structures ressemblent aux bras d’une pieuvre. Elles prennent naissance
au niveau du coeur de la galaxie et s’enroulent autour en spirale. Les galaxies spirales seront no-
tées Sa , Sb ou Sc (ou SBa, SBb, SBc si leur noyau a la forme d’une barre) suivant l’importance du
noyau par rapport au disque et l’espace qui sépare les bras spiraux, d’un grand noyau et des bras
très serrés à un très petit noyau et des bras très ouverts respectivement.
Enfin, toutes les galaxies qu’il n’est pas possible de classer dans les deux catégories précé-
dentes, car de forme trop différentes des deux types habituels sont classées comme galaxies irré-
gulières.
Dans une version révisée de sa classification, Hubble ajoute un nouveau type, les galaxies len-
ticulaires notées S0 (Hubble 1936). Ces galaxies présentent un noyau très important par rapport à
leur disque. De plus, le disque de ces galaxies ne présente pas de structures comme par exemple
des bras spiraux.
 Les céphéides sont des étoiles dont la luminosité varie au cours du temps (étoiles variables). Cette variation dépend
de leur luminosité. Il est donc possible à partir de la mesure de la période de ces étoiles de connaître leur luminosité et
donc leur distance.
 L’ellipticité e est définie de la manière suivante e = (a− b)/a où a est le grand axe et b le petit axe de l’ellipse de la
projection de la galaxie sur le ciel.

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FIG. 1 – Classification de Hubble
La fraction de chaque type de galaxies est présentée dans le tableau 1 dont les valeurs sont ex-
traites de l’article de Fukugita et al. (1998). On remarque que les galaxies spirales sont largement
majoritaires. Elles représentent presque les deux tiers des galaxies. Cependant, cette proportion
dépend de l’environnement (Hubble 1936, van den Bergh 2007). Par environnement, on entend le
nombre de galaxies de taille comparable qui se trouvent à proximité de la galaxie étudiée. On peut
distinguer trois types d’environnement : quand une galaxie est complètement isolée, on parle de
galaxies de champ, quand une galaxie a quelques voisines, de galaxies qui appartiennent à un
groupe, enfin quand elle a un grand nombre de voisines, de galaxies d’amas. Plus l’environne-
ment est dense (grand nombre de voisins), plus la proportion de galaxies elliptiques par rapport
aux galaxies spirales augmente.
Type E S0 S Ir
Fraction (%) 11 21 62 6
TAB. 1 – Fraction de chaque type de galaxies.
Toutes ces galaxies n’ont ni la même masse, ni la même taille. Les galaxies peuvent avoir une
masse entre 108 et 1013 M⊙ et une taille de l’ordre de 1 à 1000 kpc. Il existe par exemple des
galaxies naines sphéroïdales, notées dSph, et des galaxies naines elliptiques, notées dE, dont la
masse est de l’ordre de 108 M⊙ et la taille de l’ordre du kiloparsec. A contrario, au centre des amas
de galaxies, on trouve des galaxies elliptiques géantes, notées cD dont la masse peut atteindre
1013 M⊙ et une taille de 1000 kpc.
Voyons à présent quelle est la place de la Voie Lactée par rapport aux autres galaxies. Intéressons-
nous d’abord à sa place dans la classification de Hubble. Bien que définir à quel type de galaxies la
Voie Lactée appartient est compliqué par le fait que nous ne la voyons pas de l’extérieur, mais de
l’intérieur, il est cependant possible de déduire de la finesse de la traînée que présente la galaxie
sur le ciel nocturne, que notre galaxie est une galaxie spirale. Elle appartient à un groupe, appelé
le groupe local qui se trouve à la périphérie de l’amas de la Vierge. Il compte deux galaxies prin-
cipales la Voie Lactée et la galaxie d’Andromède (M31) ainsi qu’une trentaine de galaxies naines
 M⊙ : masse solaire soit 2 1030 kg
 kpc : kiloparsec, 1 parsec représente 3.1 1016 mètres.
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(Grebel 2006). La voie Lactée a une masse de 1.42+1.14−0.54 10
12M⊙ et un diamètre de 26.8±1.1 kpc
(Smith et al. 2007, Goodwin et al. 1998). Notre galaxie est une galaxie moyenne dont le type, la
masse et la taille sont celles d’un grand nombre de galaxies de l’univers.
3 Mon travail de thèse
Notre galaxie, en plus d’être un parfait exemple de galaxie spirale, présente l’avantage que
nous pouvons étudier sa structure très en profondeur. En effet, il est possible de distinguer les
étoiles individuellement. Différents types d’informations peuvent être déduites de l’observation
des étoiles de la galaxie : leur luminosité qui permet de réaliser des comptages d’étoiles en fonc-
tion de leur magnitude apparente, leur mouvement apparent par rapport au fond de ciel, appelé
mouvement propre, et leur vitesse d’approche ou de recul par rapport à nous, appelée vitesse
radiale. Ce niveau de détail permet de mesurer précisément les structures qui caractérisent la ga-
laxie comme le bulbe, le disque et le halo. La zone intermédiaire entre le disque et le halo est
plus particulièrement intéressante, car Gilmore & Reid (1983) ont apporté la preuve qu’il existe
une composante stellaire faible, appelée disque épais, qui a également été observée dans d’autres
galaxies spirales (Elmegreen & Elmegreen 2006). Cette composante reste encore mal définie.
En conséquence, le but de mon travail de thèse est de combiner l’information sur la lumino-
sité (photométrique) avec celle sur le mouvement (cinématique) des étoiles de la galaxie pour
améliorer les mesures de la taille et de la densité du disque épais. Pour faire cela, j’ai utilisé des
méthodes d’inversion des comptages d’étoiles en fonction de la magnitude et des mouvements
propres. J’ai également développé un modèle cinématique du disque de la galaxie. Une meilleure
connaissance du disque épais va aussi me permettre d’apporter des contraintes sur les scénarios
de formation de la galaxie et donc aussi des autres galaxies spirales.
Dans le premier chapitre, je fais l’état de nos connaissances sur les différentes structures qui
composent la galaxie. Comme pour la plupart des galaxies, on peut distinguer trois principales
composantes stellaires dans la galaxie : le bulbe, le disque et le halo. Le bulbe est le renflement
présent dans la partie centrale de la galaxie. Le disque est une structure plate parcourue par
des bras spiraux. Il peut se décomposer sous la forme de deux structures : le disque mince et
le disque épais. Le halo est une partie plus diffuse qui entoure la galaxie. En effet, il est néces-
saire de connaître en détail les structures des galaxies pour contraindre les différents scénarios
de leur formation. Je présente différents modèles possibles pour la formation de la galaxie. En
effet, la question de la formation et de l’évolution des galaxies est l’un des grands problèmes de
l’astrophysique moderne.
Dans le deuxième chapitre, j’explique comment j’ai constitué des échantillons d’étoiles définis
par leur magnitude, leurs mouvements propres et leur vitesse radiale qui m’ont permis d’appli-
quer les deux méthodes d’analyse évoquées précédemment (inversion directe et modèle). Je me
suis servi des données collectées lors de récents et précis relevés de l’ensemble du ciel comme le
Two-Micron All-Sky Survey (2MASS) pour définir la magnitude des étoiles, l’USNO CCD Astro-
graph Catalog (UCAC) pour les mouvements propres et le RAdial Velocity Experiment (RAVE)
pour les vitesses radiales. Dans le cas de RAVE, j’ai participé à son développement par les ob-
servations que j’ai réalisées sur le télescope de 1.2 m (UK Schmidt Telescope) de l’observatoire
Anglo-Australien (AAO) avec le spectrographe multi-objet 6df.
Dans le troisième chapitre, je présente la méthode d’inversion directe des comptages d’étoiles
en fonction de la distance et de la vitesse. Pour cela, nous avons déterminé une distance photo-
métrique de nos étoiles à partir de leur magnitude apparente, en faisant une sélection en couleur
judicieuse. Nous avons ensuite transformé les mouvements propres en vitesse. Notre méthode
d’inversion directe, nous a permis d’obtenir une décomposition cinématique du disque. J’analyse
ce résultat et montre que notre méthode peut introduire un certain nombre de biais.
Dans le quatrième chapitre, j’exposemonmodèle cinématique du disque de la galaxie. Contrai-
rement aux méthodes classiques pour déterminer les caractéristiques du disque mince et du
disque épais qui consistent à décomposer le disque de la galaxie en une somme de deux popula-
 La magnitude d’une étoile est la mesure de sa luminosité. Elle est basée sur une échelle logarithmique inverse.

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tions (une pour le disque mince, l’autre pour le disque épais), nous avons choisi de le décomposer
en vingt populations. Ce qui permet de voir s’il y a continuité entre les populations du disque
mince et du disque épais. Mon modèle du disque galactique est un modèle dynamique auto-
cohérent qui relie la densité d’étoiles à leur dispersion en vitesse via le potentiel gravitationnel.
Pour avoir une certaine densité d’étoiles en fonction de la distance (comptages en magnitude), il
faut que les étoiles qui subissent la force de rappel due à la masse du disque aient une vitesse
suffisante pour s’écarter du disque. La distribution des étoiles en fonction de la vitesse et de la
magnitude impose à son tour une certaine répartition en densité des étoiles par rapport au plan
galactique. J’ai ajusté la densité d’étoiles de chaque type et de chaque dispersion sur les histo-
grammes de comptages, de mouvements propres et de vitesses radiales observés. La principale
difficulté que présente mon modèle est le grand nombre de paramètres libres.
Dans le cinquième chapitre, j’analyse les différences entre le modèle et les observations. Je
présente la décomposition cinématique du disque que j’ai obtenue et montre que cette décompo-
sition est robuste. De plus, cette décomposition permet de définir de manière unique l’échelle de
hauteur du disque mince et du disque épais. Grâce à mon meilleur modèle, j’ai aussi obtenu la
valeur d’un certain nombre de paramètres cinématiques.
Enfin, je fais le bilan de l’ensemble demes résultats et tire les conclusions quant aux contraintes
qu’ils apportent sur les modèles de formation de la galaxie. J’envisage aussi quelques pistes pour
des études futures. En particulier, j’évoque l’intérêt de projet comme RAVE et GAIA dans la dé-
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Pour comprendre comment la galaxie s’est formée, il faut bien comprendre comment elle est
constituée. En 1944, Baade proposait de classer les étoiles de la galaxie suivant leur âge en deux
populations : La population I, les étoiles jeunes, comme par exemple les étoiles du disque et la
population II, les étoiles vieilles, comme par exemple les étoiles des amas globulaires du halo. En
1957 à la conférence du Vatican, les astrophysiciens ont ajouté trois autres critères pour définir les
populations stellaires : la structure, la cinématique et la composition chimique.
La structure est la description de la forme et de la répartition spatiale de la densité d’étoiles. La
définition de la forme des populations stellaires de notre galaxie est compliquée par le fait
que nous nous trouvons dans la galaxie. Aussi, l’observation des galaxies extérieures a per-
mis de définir des lois de densité qui ont été utilisées pour décrire les populations stellaires
de notre galaxie.
La cinématique est la mesure du mouvement des étoiles. Par mouvement, on entend le mou-
vement moyen de l’ensemble des étoiles, mais aussi leur dispersion de vitesse. Ce mouve-
ment se décompose en une vitesse transverse lié au mouvement par rapport au fond du ciel,
appelé mouvement propre et en une vitesse d’approche ou de recul par rapport au Soleil,
appelé vitesse radiale.
L’abondance chimique est en général définie par ce que l’on appelle la métallicité. La métallicité
d’une étoile est la mesure de l’abondance en métaux de l’étoile. À cela peut se rajouter la
mesure de l’enrichissement en éléments-α. C’est-à-dire que l’on va comparer l’abondance
en éléments-α de deux populations stellaires à une métallicité donnée.
 Un amas globulaire est un ensemble compact d’étoile de forme sphérique contenant plusieurs dizaines de milliers
d’étoiles dans un volume de quelques parsecs.
 La dispersion de vitesse d’un ensemble d’étoiles est l’écart quadratique (au carré) moyen à leur mouvement moyen.
 En astronomie par métaux, on entend tous les éléments à l’exception de l’Hydrogène H et de l’Hélium He. En effet,
seuls l’Hydrogène et l’Hèlium étaient déjà présents dans le gaz primordial. Tous les autres éléments sont produits par
les réactions nucléaires qui ont lieu au coeur des étoiles
 Les éléments-α sont les éléments produits par la fusion d’un ou plusieurs atomes d’Hélium. On peut citer par exemple :
l’Oxygène O, le Magnésium Mg, le Silicium Si, le Calcium Ca, le Titane Ti, ...

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Dans ce chapitre, je présente l’état de l’art des connaissances à propos de la galaxie et une vue
générale des scénarios de sa formation. Je décris successivement les trois populations stellaires qui
composent la Voie Lactée : le bulbe (la partie centrale de la galaxie), le disque et le halo (la partie
externe de la galaxie) (fig. I.1). Pour chacune, la structure, la cinématique et l’abondance chimique
seront examinées. Je montre que la connaissance des populations stellaires permet d’imaginer un
certain nombre de scénarios de formation de la galaxie décrits à la fin de ce chapitre.
FIG. I.1 – Coupe transversale de la galaxie. Si l’on décrit la galaxie de l’extérieur vers l’intérieur,
on trouve d’abord le halo, puis vient le disque qui est décomposé en deux structures : le disque
mince et le disque épais, enfin au centre de la galaxie, on a le bulbe. L’étoile jaune représente le
Soleil qui est situé à 7.5 kpc du centre de la galaxie (Nishiyama et al. 2006) et légèrement au-dessus
du plan.
1 Le bulbe
Le bulbe de la galaxie représente 1010 M⊙ sous forme d’étoiles, soit 20 % de lamasse stellaire de
la galaxie (Kent et al. 1991). Il est constitué essentiellement d’étoiles vieilles dont l’âge est supérieur
à 10 milliards d’années (Ortolani et al. 1995, Zoccali et al. 2003), bien que des populations stellaires
jeunes ont été découvertes à quelques centaines de parsecs du centre de la Galaxie (Serabyn &
Morris 1996, Morris & Serabyn 1996, Launhardt et al. 2002).
Au centre de la galaxie, on s’attendait à observer un trou noir super-massif, comme on peut
en observer dans certaines galaxies extérieures, appelées galaxies à noyaux actifs (AGN). Dès
les années 50, Les radioastronomes ont détecté une source radio dans la région centrale de la
galaxie. Mais, c’est Balick & Brown (1974) qui ont détecté une source radio ponctuelle Sagitarius
A* précisément au centre de la galaxie. Cette source était supposée associée au trou noir super-
massif de la galaxie (Lo 1986). Eckart & Genzel (1998) et Genzel & Karas (2007) utilisant des
observations en infrarouge ont mis en évidence la présence de ce trou noir qui a une masse de
∼ 2.6 106 M⊙.
 Il existe deux classes de trous noirs : les trous noirs stellaires et les trous noirs galactiques. Les trous noirs stellaires sont
les restes d’étoiles massives qui ont explosées en supernova. Ils ont une masse comprise entre 1 et 10 M⊙. Les trous
noirs galactiques quant à eux sont supposés avoir une masse entre 106 M⊙ et 109 M⊙.
 Les AGN sont des galaxies dont la partie centrale émet une luminosité très intense. On pense que ce rayonnement n’est




La structure du bulbe est difficile à étudier pour plusieurs raisons. Tout d’abord à cause de
notre position dans la galaxie, le bulbe se trouve en arrière plan par rapport au disque. De plus,
le milieu interstellaire du disque se comporte comme un milieu opaque pour la lumière visible,
ce qui limite les champs d’observations. Schultheis et al. (1999) en utilisant les données DENIS
ont calculé des valeurs d’extinction de AV ≃ 6 jusqu’à AV ≃ 37 pour les régions centrales dans
le plan du disque ( |b| ≤ 1.5◦). Il existe cependant quelques champs d’observation où l’extinction
est faible comme la fenêtre de Baade (l,b)=(1◦,−3.9◦) (Baade & Gaposchkin 1963) où 〈AV〉 = 1.54
(Stanek 1996) ou bien la fenêtre de Plaut (l,b)=(0◦,-8◦) (Plaut 1970, 1971) où 〈AV〉 = 0.78 (van
den Bergh & Herbst 1974), mais qui ne permettent que des études limitées. Une autre manière
d’éviter les problèmes d’extinction est d’observer le bulbe en d’autres longueurs d’ondes que le
visible comme en radio ou dans l’infrarouge. Dans ces gammes de longueur d’onde, l’extinction
est moins importante et permet d’analyser l’ensemble du bulbe.
Sur la base d’observation du bulbe des autres galaxies, de Vaucouleurs (1974) propose que le
bulbe de la galaxie n’est peut-être pas sphérique, mais plutôt sous une forme barrée.
Dans les années 70, des observations radio de l’hydrogène atomique HI et de la molécule CO
qui montraient un mouvement du gaz largement non circulaire faisaient, elles aussi, penser que
le bulbe était de forme barrée (Peters 1975, Cohen & Few 1976, Liszt & Burton 1980, Gerhard &
Vietri 1986, Mulder & Liem 1986).
Au début des années 90, l’étude de Blitz & Spergel (1991) réalisée à partir de la carte infra-
rouge à 2.4 µm deMatsumoto et al. (1982) a montré l’intérêt des données infrarouges dans l’étude
du bulbe galactique. Mais, le vrai développement de cette technique est venu des données du sa-
tellite COBE (COsmic Background Explorer) . En effet, son instrument DIRBE (Diffuse InfraRed
Background Experiment) a réalisé des cartes de brillance du ciel en infrarouge à des longueurs
d’onde entre 1.25 et 240 µm. On y voit clairement une asymétrie (Weiland et al. 1994). Le bulbe est
plus brillant aux longitudes positives qu’aux négatives (fig. I.2 extraite de Launhardt et al. (2002)).
FIG. I.2 – Distribution de la brillance de surface à 2.2µm du bulbe galactique. Les contributions
du disque galactique et de la poussière ont été enlevées. La ligne épaisse grise correspond aux
observations et la ligne fine noire au modèle de la distribution de brillance de surface. On constate
une asymétrie entre les longitudes positives et négatives. (figure n◦ 5 de Launhardt et al. (2002))
 COBE avait pour principal objectif d’étudier le fond diffus cosmologique.

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En analysant ces données, Dwek et al. (1995) et Freudenreich (1998) avec des modèles paramé-
triques et Binney et al. (1997) et Bissantz & Gerhard (2002) avec des modèles non-paramétriques
ont validé l’hypothèse de la triaxialité du bulbe, dont les caractéristiques sont données dans le
tableau I.1.
φ a rapports d’axe références
20◦ - (1 :0.33 :0.23) Dwek et al. (1995)
14◦ 1.7 kpc (1 :0.4 :0.25) Freudenreich (1998)
20◦ 2 kpc (1 :0.6 :0.4) Binney et al. (1997)
20− 25◦ 1.75 kpc (1 :0.3-0.4 :0.3) Bissantz & Gerhard (2002)
TAB. I.1 – Tableau des caractéristiques du bulbe obtenues avec les données COBE/DIRBE. φ est
l’angle que fait le grand axe avec la ligne joignant le Soleil au centre de la galaxie. a est la longueur
du demi-grand axe. Les valeurs trouvées sont assez similaires.
Cependant, comme l’a montré Zhao (2000), dans le cadre de ces études, il existe une dégéné-
rescence entre l’angle que fait le grand axe φ et le rapport des axes du bulbe (a :b :c) voir (fig.
I.3). Ainsi déduire la distribution de densité à trois dimensions à partir de l’image en deux di-
mensions que nous avons du bulbe de la galaxie grâce aux cartes de COBE/DIRBE peut conduire
à des solutions non uniques. Launhardt et al. (2002) en combinant les données du satellite IRAS
(Infrared Astronomical Satellite) avec celles précédemment obtenues avec COBE/DIRBE ont pu
lever cette dégénérescence. Ils obtiennent un angle de φ = 15◦, des rapports d’axe (1 :0.3 :0.2) et
un demi-grand axe de a =1.1 kpc.
FIG. I.3 – Schéma du bulbe de la galaxie. Pour décrire l’orientation du bulbe, on considère l’angle
φ que fait la direction Y qui va du Soleil au centre de la galaxie avec la direction X′ du grand axe
de l’ellipse qui représente le bulbe.
 Le bulbe présente des dimensions différentes suivant ses trois axes de symétrie.
 IRAS est un satellite qui a fait un relevé de l’ensemble du ciel à 12, 25, 60 et 100 µm. Il a permis d’augmenter de 70 %
le nombre de sources infrarouges connues à l’époque.

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En parallèle de la modélisation des cartes COBE/DIRBE, l’étude des comptages d’étoiles des
grands relevés infrarouges tels que le TMGS (Two-Micron Galactic Survey) (Lopez-Corredoira
et al. 1997, López-Corredoira et al. 2000) et DENIS (Deep Near Infrared Survey) Robin et al. (2003)
et Picaud & Robin (2004) aboutissaient à des valeurs légèrement plus faibles de l’angle que fait le
bulbe par rapport à la ligne joignant le soleil au centre galactique (10◦ < φ < 12◦).
Sevenster et al. (1999) en étudiant un échantillon d’étoiles OH/IR trouvent que le grand
axe du bulbe est orienté à φ = 44◦. Cette valeur diffère de celle obtenue à partir des données
COBE/DIRBE et des comptages. Hammersley et al. (2000), Alard (2001) et López-Corredoira et al.
(2001) confirment le résultat de Sevenster et al. (1999) avec d’autres données et l’expliquent en
supposant l’existence d’une structure stellaire en forme de barre différente du bulbe (fig. I.4). Plus
récemment, Benjamin et al. (2005) et Groenewegen & Blommaert (2005) obtiennent un angle pour
la barre φbarre = 44− 47◦. La confirmation de la présence de deux structures l’une de demi-grand
axe a ∼ 1kpc (le bulbe) et l’autre de a ∼ 4kpc (la barre) dans le centre de la galaxie a été apportée
par Babusiaux &Gilmore (2005), Nishiyama et al. (2005) et López-Corredoira et al. (2007). Cabrera-
Lavers et al. (2007b) a mesuré un angle du bulbe φ= 12.6◦±3.2◦ et de la barre φbarre = 43.0◦ ± 1.8◦.
Comme nous l’avons vu le bulbe est clairement une structure triaxiale. Ses dimensions sont
de l’ordre de a ∼ 1kpc selon son grand axe et 0.3 kpc et 0.2 kpc pour les deux autres axes. Bien
que le débat de l’orientation du bulbe par rapport à nous φ n’est pas clos, il semble se dégager un
consensus vers une valeur faible de l’ordre de φbulbe ∼ 15◦. En plus du bulbe, il semble qu’il existe
une barre, bien plus grande que le bulbe, de 4kpc de demi-grand axe orientée à φbarre ∼ 45.0◦ (fig.
I.4).
FIG. I.4 – Schéma des structures présentes au centre de la galaxie. L’axe Y est la direction du
Soleil au centre de la galaxie. En bleu est représenté le bulbe de la galaxie orienté selon un angle
φbulbe = 15◦ et en rouge la barre orientée selon un angle φbarre = 45.0◦.
 Les étoiles OH/IR, étoiles infrarouges qui produisent une forte émission radio en OH (radical hydroxyle), sont des
géantes rouges de masse comprise entre 1 et 10 fois la masse du Soleil qui voient leur luminosité varier cycliquement
avec une période de 200 à 2000 jours.

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1.2 CINÉMATIQUE
Pour comprendre la cinématique du bulbe, un certain nombre de modèles dynamiques ont été
développés comme le modèle de Zhao (1996) qui envisage le bulbe comme une barre en rotation
rapide ou les modèles N-corps de Sellwood (1993) et de Fux (1997) qui forment la barre à partir
d’une instabilité du disque.
Ces modèles sont confrontés aux observations des mouvements propres et des vitesses ra-
diales des étoiles du bulbe. Les observations même dans les zones de faible extinction (fenêtre de
Baade ou Plaut) posent deux problèmes. Il faut pouvoir séparer les étoiles du disque des étoiles
du bulbe et distinguer les étoiles individuellement dans des champs où la densité d’étoiles est
grande. C’est pourquoi, il a été nécessaire de rechercher des traceurs de la cinématique du bulbe.
Les nébuleuses planétaires qui ont été recherchées systématiquement dans la direction du bulbe
et les étoiles qui ont été surveillées dans le cadre de recherche de micros-lentilles sont de bons
candidats pour jouer ce rôle.
Ainsi, Durand et al. (1998) et Beaulieu et al. (2000), en comparant la cinématique des nébuleuses
planétaires aux modèles dynamiques évoqués précédemment trouvent que le bulbe présente un
mouvement de rotation. Ce résultat est confirmé par Kuijken & Rich (2002) qui ont observé le
bulbe avec le télescope spatial Hubble.
Par ailleurs, Sumi et al. (2004) ont présenté un catalogue demouvements propres pour 5 080 236
étoiles observées dans le cadre du projet Optical Gravitational Lensing Experiment II (OGLE-II).
Utilisant ces données, Rattenbury et al. (2007) ont calculé la dispersion des mouvements propres
des géantes rouges du clump. Ils remarquent qu’il existe de grandes différences entre les champs
et l’interprètent comme le signe d’un effet de populations à petite échelle peut-être dû à un petit
événement d’accrétion.
Rich et al. (2007b) arrivent à la même conclusion en analysant un relevé de vitesses radiales en
direction du bulbe galactique d’étoiles de type spectral M. Ils trouvent, également, que le bulbe
ne tourne pas comme un corps rigide, contrairement aux études antérieures. Enfin, la courbe de
rotation du bulbe et le profil de dispersion de vitesse obtenus ne s’accordent pas avec les modèles
dynamiques de citet1996MNRAS.283..149Z, Sellwood (1993) et de Fux (1997).
Le comportement cinématique du bulbe que l’on croyait bien établi, on pensait que le bulbe
tournait comme un corps rigide, a été remis en cause par des études récentes. Le bulbe est une
structure complexe qui comprend certainement différentes populations d’étoiles qui n’ont pas la
même histoire. Il n’est donc peut-être pas possible de décrire la cinématique du bulbe comme
un objet unique, mais plutôt comme un ensemble de différents groupes avec leur cinématique
propre.
1.3 COMPOSITION CHIMIQUE
La détermination de la distribution de la métallicité dans le bulbe a nécessité différentes tech-
niques comme la photométrie, la spectroscopie visible et infrarouge.
À partir de la photométrie, Zoccali et al. (2003) ont construit un diagramme couleur-magnitude
(K,V-K) du bulbe qu’ils ont comparé à ceux d’amas globulaires de métallicité connue. Ils en dé-
duisent une distribution demétallicité du bulbe qui s’étend de -1.8 à +0.2 dex avec un pic à [Fe/H]
∼ -0.1.
Zoccali et al. (2006), Fulbright et al. (2006) et Fulbright et al. (2007) ont réalisé des observations
spectroscopiques dans le visible qui se sont concentrées sur les zones de faible extinction comme
par exemple la fenêtre de Baade (l,b)=(1◦,−3.9◦). Ils retrouvent une métallicité de [Fe/H] ∼ -0.1
et un enrichissement en éléments-α ainsi qu’en Sodium Na et en Aluminium Al par rapport aux
étoiles du disque (mince et épais) à une métallicité donnée.
Une nouvelle technique de spectroscopie infrarouge a été testée dans la fenêtre de Baade et a
donné des résultats similaires aux études en visible : [Fe/H] ∼ -0.2 et un enrichissement de +0.3
 OGLE est un projet astronomique polonais qui a pour principal but la recherche de matière noire via le phénomène
de micro-lentille gravitationnelle. Ces principaux champs d’observation sont en direction des grand et petit nuages de
Magellan, ainsi que du bulbe de la galaxie.

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dex en éléments-alpha (Rich & Origlia 2005). Rich et al. (2007a) l’ont ensuite appliquée à la région
centrale du bulbe. Ils ne trouvent pas de gradient de métallicité ou de gradient d’enrichissement
en éléments-α entre ce champ central et la fenêtre de Baade.
Le bulbe présente une métallicité qui s’étale de [Fe/H] = -1.8 à +0.2 avec une valeur qui pique
à [Fe/H] ∼ -0.1dex. Il montre aussi un enrichissement en éléments-α. Mais aucun gradient de
métallicité ou d’enrichissement en éléments-α n’a été détecté.
2 Le disque galactique
Le disque de la galaxie est un système complexe formé d’étoiles, de nuages de gaz et de pous-
sières. Il comprend principalement deux structures : le disque mince et le disque épais. Le disque
mince est la partie la plus visible du disque, elle comprend entre autre des étoiles jeunes. En
effet, la galaxie continue de former des étoiles dans les bras spiraux. Le disque mince est donc
une structure en perpétuelle évolution. L’autre composante du disque de la galaxie, le disque
épais, a d’abord été mis en évidence dans des galaxies extérieures vues par la tranche à la fin des
années 1970 et au début des années 1980 (Burstein 1979, van der Kruit & Searle 1981, van der
Kruit & Shostak 1982). Les disques épais sont communs dans les galaxies spirales et lenticulaires
(Dalcanton & Bernstein 2002, Mould 2005, Elmegreen & Elmegreen 2006). En 1983, l’existence
d’un disque épais dans notre galaxie a été démontrée par Gilmore & Reid (1983), en analysant
la densité verticale en étoiles du disque de la galaxie (fig. I.5 extraite de Gilmore & Reid (1983)).
Cependant, dès 1957, une composante qui ressemble beaucoup à ce que nous appelons désormais
le disque épais de la galaxie avait déjà été décrite sous le nom de "population II intermédiaire"
entre le disque et le halo lors d’une conférence au Vatican (O’Connell 1958, Blaauw 1995).
FIG. I.5 – Distribution en densité des étoiles de magnitude absolue 4 ≤ MV ≤ 5 en fonction de la
distance au plan Galactique. On constate une inflexion de la courbe vers 1.5 kpc qui est le signe
de la présence d’une deuxième composante dans le disque. Gilmore & Reid (1983) mesure une
échelle de hauteur de 300 pc (ligne continue) pour le disque mince et de 1350pc (ligne trait-tirée)
pour le disque épais. (figure n◦ 6 de Gilmore & Reid (1983))

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2.1 STRUCTURES DU DISQUE
La plupart des étoiles des disques mince et épais de la galaxie appartiennent à une structure
axisymétrique. Autrement dit, la forme du disque ne dépend que de la position z au-dessus de
son plan et de la distance R au centre de la galaxie. On caractérise donc la structure des disques
de la galaxie par deux grandeurs caractéristiques : l’échelle de hauteur hz et l’échelle de longueur
hR. Celles-ci sont définies de la manière suivante :
ρi(R, z) = ρ0,i exp
− |z−z⊙|hz,i exp
− |R−R⊙|hR,i (I.1)
où ρi(R, z) est la densité en étoiles à la distance R du centre de la galaxie et à la hauteur z au-
dessus du plan de la galaxie, ρ0,i la densité du disque au niveau du soleil, z⊙ est la position du
soleil au-dessus du plan, R⊙ la position par rapport au centre de la Galaxie. Les indices i = 1,2
correspondent respectivement au disque mince et au disque épais.
Cette manière de représenter la densité du disque est ce que l’on appelle une modélisation
suivant une loi exponentielle. Il en existe d’autres comme la modélisation suivant une loi en sech2
qui s’écrit :





− |R−R⊙|hR,i . (I.2)
Dans ce cas, h′z,i n’est pas directement l’échelle de hauteur du disque. Mais, il est possible de la
transformer pour s’y ramener de la façon suivante hz,i ≈ h′z,i/2. Cette loi à l’avantage de corres-
pondre à un modèle plus physique. En effet, elle correspond à la distribution de densité qu’aurait
un disque isotherme autogravitant . Des études qui modélisent le disque de la galaxie par une
loi en sech2 ont obtenu un meilleur accord avec la densité observée Gould et al. (1996), Bilir et al.
(2005). Cependant, Phleps et al. (2000) a montré qu’il n’y avait que peu de différences entre les
deux lois pour des étoiles dont la distance au Soleil va jusqu’à 1kpc. C’est pourquoi, par la suite,
j’ai choisi de n’utiliser que la loi exponentielle.
2.1.1 Les échelles de hauteur
Les estimations de l’échelle de hauteur du disque mince semblent converger vers une valeur
de ∼ 300 pc (tab. I.2). Dans le cas du disque épais, les différents auteurs obtiennent des valeurs
très différentes de 540 pc pour (Ak et al. 2007a) à 1500 pc pour Reid & Majewski (1993). On peut
aussi trouver dans la littérature des valeurs intermédiaires comme 800 pc (Reylé & Robin 2001),
1000 pc (Ng et al. 1997) et 1100 pc (Spagna et al. 1996) (voir tab. I.2).
Les premières déterminations des échelles de hauteur se basaient sur des champs profonds
mais de taille réduite (Reid &Majewski 1993) ou des champs étendusmais peu profonds (Gilmore
& Reid 1983). Les études postérieures ont bénéficié du développement des grands relevés tels le
Two-Micron All-Sky Survey (2MASS) (Ojha 2001, Cabrera-Lavers et al. 2005), le Sloan Digital Sky
Survey (SDSS) (Chen et al. 2001, Juric et al. 2005, Ak et al. 2007a) ou plus récemment le Beijing-
Arizona-Taiwan-Connecticut survey (BATC) (Du et al. 2003, 2006). Mais le désaccord persiste.
Reylé & Robin (2001) et Siegel et al. (2002) notent que les différentes études donnent soit une
échelle de hauteur du disque épais grande (> 1 kpc) et un rapport de densité disque mince -
disque épais petit (∼ 2%) ou une échelle petite (∼ 600 pc) et un rapport grand (∼ 6 %). Par ailleurs,
Karaali et al. (2004), Karaali (2006) et Bilir et al. (2006) trouvent qu’il existe une dépendance entre
les échelles de hauteur et la magnitude absolue des étoiles étudiées. Enfin, Cabrera-Lavers et al.
(2007a) remarquent que l’échelle de hauteur du disque épais change suivant la distance au centre
galactique suivant la loi :
hz(R) = (940± 20)× [1− (0.12± 0.02)(R− R⊙)](pc). (I.3)
Ils interprètent ce changement comme le signe du "flare" du disque.
 Autre définition possible, une échelle de hauteur (de longueur) correspond à la distance du plan galactique z (du centre
de la galaxie R) pour laquelle la densité a diminué de la fraction 1/e ≈ 0.37 par rapport à la densité à z = 0 (R=0).
 La galaxie peut se comparer un nuage de gaz dans lequel les molécules sont les étoiles. On peut donc définir une
température du gaz d’étoiles qui est donnée par leur dispersion de vitesse.

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La mesure de l’échelle de hauteur du disque épais par les comptages ne permet pas d’obtenir
une valeur concordante pour toutes les études. Cette difficulté est certainement lié à problème de
définition de l’appartenance des étoiles au disque épais.
hz,1 (pc) hz,2 (pc) ρ0,2/ρ0,1 (%) Référence
325 1400-1600 2.5±2.0 Reid & Majewski (1993)
259±12 1137±61 4.3 Spagna et al. (1996)
100-250-500 1000 - Ng et al. (1997)
- 800 6.2 Reylé & Robin (2001)
320+14−15 640
+30
−32 7.0±1.0 Du et al. (2003)
2MASS
- 860±200 3.5±2.0 Ojha (2001)
268.81±12.65 1061.9±52.16 8.6 Cabrera-Lavers et al. (2005)
- 783±48 8±5.6 Girard et al. (2006)
SDSS
330±3 580-750 13-6.5 Chen et al. (2001)
280±10 1200±50 4±1.5 Juric et al. (2005)





−32 7.0±1.0 Du et al. (2003)
220-320 600-1100 7.0-1.0 Du et al. (2006)
265-495 805-970 9.5-5.2 Karaali et al. (2004)
274+8−6 807
+78




163-363 760+62−55 3.31-7.59 Bilir et al. (2006)
TAB. I.2 – Valeurs de l’échelle de hauteur du disque mince et du disque épais. La première partie
du tableau montre le large éventail des valeurs de l’échelle de hauteur du disque épais que l’on
peut trouver dans la littérature, la deuxième l’apport des grands relevés, la troisième fait référence
à des auteurs qui proposent que l’échelle de hauteur dépende de la magnitude absolue des étoiles
analysées.
2.1.2 Les échelles de longueur
Les échelles de longueur du disque mince et du disque épais sont assez mal connues (Tab. I.3).
Les premiers modèles galactiques basés sur des comptages optiques donnaient une valeur de ∼
3.5 kpc pour l’échelle de longueur du disque, sans distinction entre le disque mince et le disque
épais (Gilmore 1984, Bahcall 1986).
Cette valeur de 3.5 kpc voire des valeurs grandes ont également été obtenues par d’autres
études optiques spécifiquement pour le disque mince (Gould et al. 1997, Mendez & van Altena
1998, Larsen &Humphreys 2003). Cependant, d’autres auteurs obtenaient des valeurs plus petites
∼ 2.5 kpc (Robin et al. 1992, Ojha et al. 1994, 1996, Siegel et al. 2002).
L’échelle de longueur du disque mince obtenue grâce à l’analyse de la cinématique locale et
en particulier via les données du satellite HIPPARCOS tendent vers des valeurs faibles (Fux &
Martinet 1994, Bienaymé & Séchaud 1997, Dehnen 1998, Bienaymé 1999, Ojha 2001), à l’exception
de Feast (2000) qui obtient une échelle de longueur de hR=3.3±0.6 kpc en réanalysant des données
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de vitesse radiale de différents types d’étoiles variables.
Les données du satellite COBE seules, puis en les combinant avec les comptages en infrarouge
donnent une estimation de l’échelle de longueur qui s’est progressivement réduite de 3.0 à 2.3
kpc (Spergel et al. 1996, Freudenreich 1998, Chen et al. 1999, Drimmel & Spergel 2001). En effet,
les relevés en infrarouge (DENIS et TGMS) donnent l’estimation basse de l’échelle de longueur
(Ruphy et al. 1996, Porcel et al. 1998). Enfin, plus récemment, Juric et al. (2005) en analysant les
données du SDSS obtiennent une valeur de 2.4±0.2 kpc.
hR,1 (kpc) hR,2 (kpc) Référence
4.0 4.0 Gilmore (1984)
3.5 - Bahcall (1986)
2.5 - Robin et al. (1992)
2.5+0.8−0.6 - Fux & Martinet (1994)
2-2.5 - Ojha et al. (1994)
2.3±0.6 3.0±1.0 Ojha et al. (1996)
- 2.8±0.8 Robin et al. (1996)
- 4.5 Ng et al. (1997)
1.7-2.9 - Bienaymé & Séchaud (1997)
3.1 - Gould et al. (1997)
4.0-8.0 - Mendez & van Altena (1998)
1.6-2.8 - Dehnen & Binney (1998)
1.8±0.2 - Bienaymé (1999)
- 3.0±1.5 Buser et al. (1999)
3.3 - Feast (2000)
- 2.5 Reylé & Robin (2001)
2.0-2.5 3.0-4.0 Siegel et al. (2002)
COBE
3.0 - Spergel et al. (1996)
2.6 - Freudenreich (1998)
2.25±0.05 - Chen et al. (1999)
2.38 - Drimmel & Spergel (2001)
DENIS
2.3± 0.1 - Ruphy et al. (1996)
TGMS-2MASS
2.1±0.3 - Porcel et al. (1998)
2.8±0.3 3.7+0.8−0.5 Ojha (2001)
- 3.04±0.11 Cabrera-Lavers et al. (2005)
APS-POSS
3.5±0.3 4.7±0.2 Larsen & Humphreys (2003)
SDSS
2.4±0.2 3.5±1.0 Juric et al. (2005)
TAB. I.3 – Valeurs de l’échelle de longueur hR pour le disque mince et le disque épais extraites de
la littérature. La première partie du tableaumontre l’évolution de la détermination des échelles de
longueur du mince et du disque épais par ordre chronologique, la deuxième les résultats obtenus
grâce aux différents relevés.
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L’échelle de longueur du disque épais n’a été que peu étudiée du fait de la difficulté de distin-
guer les étoiles du disque épais de celles du disque mince. Certaines études obtiennent une petite
échelle de longueur pour le disque épais hR,2 = 2.5-3.0 kpc (Ojha et al. 1996, Robin et al. 1996, Buser
et al. 1999, Reylé & Robin 2001), alors que d’autres obtiennent des valeurs entre hR,2 =3.0-5.0 kpc
(Siegel et al. 2002, Ng et al. 1997). Les estimations les plus récentes faites à partir de relevés comme
APS-POSS I, 2MASS et le SDSS donnent toutes une valeur grande de l’échelle de longueur du
disque épais, même si la dispersion entre les différentes déterminations reste grande (Larsen &
Humphreys 2003, Ojha 2001, Cabrera-Lavers et al. 2005, Juric et al. 2005).
Même si les valeurs exactes de l’échelle de longueur du disquemince et du disque épais restent
assez mal définies. Il semble clair que l’échelle de longueur du disque épais est plus grande que
celle du disque mince. Ce constat est une contrainte importante pour les scénarios de formation
du disque de la galaxie.
2.2 CARACTÉRISTIQUES CINÉMATIQUES
2.2.1 Cinématique du disque mince
L’étude cinématique du disque mince est rendue difficile par la présence d’autres populations
comme le disque épais et le halo. De plus, le disque mince n’est pas une structure lisse du point
de vue cinématique. En effet, si l’on représente le mouvement des étoiles dans un diagramme
fonction des vitesses dans les trois directions cardinales que sont la direction qui va du Soleil
au centre galactique U, la direction du pôle Nord galactique W et la direction perpendiculaire
aux deux autres orientée dans le sens de rotation de la galaxie V, on remarque des sous-structures
telles le super-amas des Pléiades-Hyades, l’amas de Sirius et le courant d’Hercules. Contrairement
à l’intuition qui pourrait faire penser que ces sous-structures sont les traces de la dissolution des
amas dans le disque de la galaxie, ces groupes dynamiques ne seraient que le fruit du passage des
bras spiraux qui rassembleraient des étoiles du disque (étoiles vieilles) aussi bien que des étoiles
d’amas (étoiles plus jeunes) (De Simone et al. 2004, Famaey et al. 2005, Quillen & Minchev 2005).
Par ailleurs, la cinématique des étoiles semble varier avec le type spectral (Parenago 1950). Les
étoiles plus jeunes ont une dispersion de vitesse plus petite et une vitesse de rotation autour de
la galaxie plus grande que les étoiles plus vieilles (Gomez et al. 1997, Vallenari et al. 2006). Ceci se
retrouve dans l’analyse des données HIPPARCOS faite par Dehnen & Binney (1998) et Bienaymé
(1999) qui tracent la dispersion de vitesse des étoiles en fonction de l’indice de couleur B-V. En
effet, la dispersion de vitesse des étoiles de couleur bleu, en moyenne jeunes, est plus petite que
celle des étoiles de couleur rouge, en moyenne vieilles. Wielen (1977) explique cette corrélation en
terme de diffusion des étoiles dans le disque de la galaxie au cours du temps.
Les différentes déterminations des dispersions de vitesse σU, σV et σW du disquemince donnent
des valeurs assez semblables (tab. I.4). On peut penser que les différences sont essentiellement
dues à des différences d’âge des étoiles de chaque échantillon.
σU (km s−1) σV (km s−1) σW (km s−1) Référence
33±5 28±4 22±3 Chen et al. (1999)
39±2 20±2 20±1 Soubiran et al. (2003)
28±1 16±2 12±1 Cubarsi & Alcobé (2004)
34±4 21±2 13±1 Vallenari et al. (2006)
TAB. I.4 – Valeurs des dispersions de vitesse σU, σV et σW du disque mince extraites de la litté-
rature récentes. Il faut noter que les valeurs de dispersions de vitesse de Vallenari et al. (2006)
dépendent de l’âge des étoiles. Il n’est indiqué ici que la valeur pour les étoiles de 7 à 10 milliards
d’années.
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2.2.2 Cinématique du disque épais
Contrairement au disque mince, il reste de larges incertitudes sur la valeur de la dispersion de
vitesse du disque épais (tab. I.5). Le disque épais étant à l’interface entre le disque mince et le halo.
Il est toujours délicat de bien séparer les étoiles du disque mince des étoiles des autres compo-
santes. La plupart des études modélisent le disque mince et le disque épais par des composantes
isothermes. Le regroupement des étoiles suivant ces deux composantes donne la cinématique de
chacune. Une autre manière d’opérer la distinction entre le disque mince et le disque épais est
d’établir un critère de métallicité comme l’on fait Chiba & Beers (2000) ou Arifyanto et al. (2005).
Une autre manière de caractériser cinématiquement les composantes du disque est d’étudier
leur vitesse de rotation. Les populations avec une grande dispersion de vitesse ont tendance à
tourner moins vite autour du centre de la galaxie que celle avec une dispersion de vitesse plus pe-
tite. On appelle courant asymétrique ou retard à la rotation la différence entre la vitesse moyenne
de rotation d’une population et la vitesse du référentiel standard.
Pour le disque épais, la question de l’existence d’un gradient vertical du courant asymé-
trique s’est posée. Selon Chiba & Beers (2000) ou Girard et al. (2006), le courant asymétrique
Vlag varie suivant la hauteur au-dessus du plan galactique suivant une pente de ∂Vlag/∂z =
−30±3 kms−1 kpc−1. Alors que d’autres études ne détectent pas de gradient (Soubiran et al. 2003,
Vallenari et al. 2006). Une explication des différentes valeurs de courant asymétrique trouvées sui-
vant la hauteur au dessus du plan pourrait être la nature composite du disque épais (Gilmore
et al. 2002). Le disque épais serait constitué d’une partie proche du disque mince (composante
continue) mais séparé cinématiquement du disque mince et d’une autre partie avec une échelle
de hauteur bien plus grande mais faite de morceaux (fruits de l’accrétion des satellites).
La cinématique du disque épais n’est pas encore bien définie. De plus, il pourrait exister non
pas unmais deux disques épais : un qui serait une population relativement homogène avec une ci-
nématique qui se rapproche de celle du disque mince et un autre composite avec une cinématique
qui se rapproche de celle du halo.
σU (km s−1) σV (km s−1) σW (km s−1) Vlag Référence
81±9 68±8 75±9 - Chen et al. (1999)
46±4 50±4 35±3 20±5 Chiba & Beers (2000)
- 50 35 35 Gilmore et al. (2002)
63±6 39±4 39±4 51±5 Soubiran et al. (2003)
66±2 40±9 41±2 51±3 Cubarsi & Alcobé (2004)
74±2 50±1 37±1 44 Arifyanto et al. (2005)
65±2 39±9 41±2 51±3 Alcobé & Cubarsi (2005)
74±11 50±7 38±7 42±7 Vallenari et al. (2006)
74.6±6.0 64.2±5.2 - - Girard et al. (2006)
TAB. I.5 – Valeurs des dispersions de vitesse σU, σV et σW et du courant asymétrique Vlag du
disque épais extraites de la littérature récentes.
2.3 CARACTÉRISTIQUES CHIMIQUES
Edvardsson et al. (1993) a été le premier à utiliser les caractéristiques cinématiques du disque
mince et du disque épais pour caractériser des abondances chimiques de chacun.
La valeur communément admise pour la métallicité moyenne du disquemince est de 〈[Fe/H]〉
= -0.2 (Gilmore et al. 1995, Rocha-Pinto & Maciel 1996, 1998, Kotoneva et al. 2002). Cependant,
Haywood (2001) et Taylor & Croxall (2005) trouvent que la métallicité moyenne du disque mince
est plutôt de 〈[Fe/H]〉=-0.04±0.1. Selon ces auteurs, les études trouvant une métallicité plus faible
pour le disque mince présentent des biais en faveur des étoiles de faible métallicité qui n’ont pas
été corrigés.
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La métallicité du disque épais est plus faible que celle du disque mince. Elle est en moyenne
de l’ordre de 〈[Fe/H]〉=-0.7, mais elle présente une queue de distribution qui s’étend jusqu’à
[Fe/H]=-2.35 (Gilmore et al. 1995, Chiba & Beers 2000, Beers et al. 2002, Allende Prieto et al. 2006).
Il existe un gradient vertical de métallicité en fonction de la hauteur au dessus du disque de
∂[Fe/H] / ∂z = -0.26 dex kpc−1 pour z<10kpc (Du et al. 2004, Ak et al. 2007b). Cependant, Gilmore
et al. (1995) ont montré qu’il n’existe pas de gradient de métallicité en fonction de la hauteur au
dessus du plan pour les étoiles du disque épais (voir aussi Bensby et al. (2005), Feltzing (2006),
Allende Prieto et al. (2006)).
La dispersion des abondances chimiques du disque mince et du disque épais est faible, ce qui
facilite la comparaison pour les deux disques (Bensby et al. 2004, Reddy et al. 2006). Par exemple,
l’abondance en éléments-α (Oxygène O, Magnésium Mg, Silicium Si, Calcium Ca et Titane Ti)
à une certaine métallicité [Fe/H] est plus grande pour les étoiles du disque épais que celle du
disque mince (Gratton et al. 2003, Fuhrmann 2004, Bensby et al. 2005). De plus, d’autres éléments
comme l’aluminium Al, le Silicium Si, le Zinc Zn, l’Yttrium Y, le Barium Ba et l’Europium Eu
montrent aussi une différence entre les deux disques. En revanche, le Sodium Na, le Chrome Cr,
le Nickel Ni et le Cuivre Cu ont une abondance similaire pour les étoiles du disque mince et du
disque épais (fig. I.6 extraite de Bensby et al. (2005)) (Soubiran & Girard 2005, Bensby et al. 2005,
Feltzing 2006, Brewer & Carney 2006).
Les études utilisant la combinaison des informations cinématiques et sur les abondances chi-
miques ont montré que les étoiles du disque épais sont plus vieilles que celles du disque mince
(Fuhrmann 2004, Bensby et al. 2005, Reddy et al. 2006, Allende Prieto et al. 2006).
FIG. I.6 – Comparaison des abondances chimiques du disque mince et épais en fonction de la
métallicité. La ligne pointillée indique la métallicité solaire. Les symboles vides et pleins sont les
abondances des étoiles du disque mince et du disque épais respectivement. (fig. n◦ 8 de Bensby et
al. (2005))
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3 Le halo
Le halo est la population la plus vieille de la galaxie. Son âge est estimé entre 12 et 14 milliards
d’années. Le halo représente 1% de la masse totale des étoiles de la galaxie soit environ 109 M⊙
(Morrison 1993). Il s’étend jusqu’à ∼ 100 kpc du centre de la galaxie.
3.1 STRUCTURE
La densité en étoiles du halo en fonction de la distance au centre de la galaxie ρs(R) peut être
modélisée par diverses formes. Une paramétrisation possible est la loi empirique de Vaucouleurs
(1948) en r1/4 qui a d’abord servi à décrire le profil de brillance de surface des galaxies elliptiques.
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La plupart des auteurs trouve que le halo interne est significativement aplati κ ∼ 0.6 (Phleps
et al. 2005, Juric et al. 2005, Ak et al. 2007a). Newberg & Yanny (2005) ont analysé les données
de la version 3 du SDSS. Ces auteurs ont montré que les comptages des étoiles du halo ne sont
pas symétriques suivant les plans l = 0◦ et l = 180◦. Le maximum des comptages dépend de la
magnitude et de la sélection en couleur. Ils interprètent cela comme la preuve que le halo est
triaxial avec le grand axe à 65◦ de la ligne joignant le soleil au centre galactique.
En plus d’une structure lisse, le halo est strié de nombreux courants. Majewski et al. (2003)
ont mis évidence les traînés d’étoiles que crée une galaxie satellite, en l’occurrence la galaxie du
Sagittaire (Ibata et al. 1995). Grâce aux données du SDSS, d’autres courants et surdensités, ont été
révélés dans le halo comme par exemple une surdensité dans la région de la constellation de la
Vierge (Juric et al. 2005).
3.2 CARACTÉRISTIQUES CINÉMATIQUES
Selon Chiba & Beers (2000), les étoiles dont la métallicité est supérieure à [Fe/H] = -1.7 pré-
sentent une vitesse de rotation importante, ce d’autant plus que leur métallicité est grande. Il est
possible que ces étoiles n’appartiennent pas toutes au halo mais qu’une partie d’entre elles soient
des étoiles du disque épais de faible métallicité. En revanche, les étoiles dont la métallicité est
inférieure à [Fe/H] = -1.7 présentent une vitesse de rotation très lente (Vrot < 40 kms−1), voire pas
de rotation du tout. La rotation du halo décroît au fur et à mesure que l’on s’éloigne du disque
de la galaxie. Les dispersions de vitesse des étoiles du halo sont grandes (σU, σV , σW) = (141±11,
106±9, 94±8) en kms−1 pour Chiba & Beers (2000) ou (σU, σV , σW) = (151±14, 116±11, 96±11)
pour Vallenari et al. (2006).
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3.3 CARACTÉRISTIQUES CHIMIQUES
La métallicité du halo va de [Fe/H] -5 à -1 dex. Les étoiles du halo dont la métallicité est la
plus grande rejoignent la queue de la distribution en métallicité du disque mince. Les étoiles du
halo sont enrichies en éléments α, ce qui est le signe d’un épisode de formation stellaire court
(Wallerstein et al. 1997).
4 Scénarios de formation de la galaxie
Eggen et al. (1962) sont les premiers à avoir proposé un modèle global de formation de la ga-
laxie. Les auteurs sont partis du constat que les étoiles de faible métallicité ont des orbites très
excentriques et un faible moment angulaire (fig. I.7).
Selon ce modèle, le matériel intergalactique (gaz primordial) commence à s’effondrer en direc-
tion du centre de la galaxie. Pendant cet effondrement, des condensations se forment qui donne-
ront plus tard les amas globulaires et les étoiles du halo. Ce halo ainsi formé est en rotation soit
parce que le nuage protogalactique était déjà en rotation, soit parce qu’il a acquis un moment an-
gulaire dû au couple qu’exercent les condensations. En seulement quelque centaines de millions
d’années, cette rotation va empêcher la matière de tomber directement vers le centre de galaxie.
L’effondrement se poursuivra désormais en direction du plan perpendiculaire à l’axe de rotation.
La matière qui s’agrège ainsi va former le disque mince. La densité de matière du disque va aug-
menter ce qui va accélérer le taux de formation des étoiles. La mort des premières générations
d’étoiles va enrichir le gaz en éléments produits en leurs seins. Il en résulte que les générations
suivantes formées à partir de ce milieu vont progressivement s’enrichir en métaux.
FIG. I.7 – Corrélation entre l’excès en ultra-violet δ(U− B) (traceur de la métallicité) et l’excentri-
cité de l’orbite des étoiles. (fig. n◦ 4 de Eggen et al. (1962))
Searle & Zinn (1978) ont mis en évidence qu’il n’y a pas de gradient radial de métallicité dans
les amas globulaires du halo, ce qui semble confirmer que l’effondrement qui a formé la galaxie
a été rapide. Cependant, les mêmes auteurs ont trouvé que les amas du halo externe (éloignés
de plus de 8kpc de la galaxie) présentent un large éventail d’âge. Ils ont donc proposé que le
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halo ait continué de former des amas d’étoiles voire des galaxies naines à partir de fragments du
nuage protogalactique, après l’effondrement initial qui a formé les régions centrales de la galaxie.
Parmi ces structures formées plus tardivement dans le halo certaines ont pu être accrétées par
le disque. De plus, ces fragments ont pu connaître des épisodes de formation d’étoiles et donc
d’évolution de la métallicité avant leur accrétion dans le disque. Cette vision de la formation de la
galaxie rappelle la théorie de formation hiérarchique des galaxies (Press & Schechter 1974, White
& Rees 1978), dans laquelle les galaxies se forment à partir de l’accrétion de plein de plus petites
structures (galaxies satellites et amas d’étoiles) (Navarro et al. 1997, Springel & Hernquist 2005).
La découverte du disque épais dans la galaxie par Gilmore & Reid (1983) a obligé à introduire
un épisode supplémentaire dans l’histoire de la formation de la galaxie. Trois grandes classes de
modèle de formation du disque épais ont été envisagées le chauffage d’un disque mince initial,
la création d’un disque épais précédant la création du disque mince et l’apport extérieur d’étoiles
qui vont former le disque épais.
4.1 CHAUFFAGE DU DISQUE MINCE INITIAL
Dans cette première version de la formation du disque, après l’effondrement initial du nuage
protogalactique, la galaxie se présente sous la forme d’un disque mince. Les étoiles de ce disque
mince initial vont voir leur dispersion de vitesse verticale augmenter jusqu’à atteindre celle du
disque épais. On appelle ce mécanisme un chauffage dynamique. Pour créer ce chauffage plu-
sieurs acteurs ont été postulés.
Pour commencer, on peut chercher ces agents dans le disque lui-même. Le disque est constitué
d’étoiles, mais aussi de gaz sous forme de nuages moléculaires. Spitzer & Schwarzschild (1951,
1953) et Wielen (1977) ont donc envisagé que des nuages moléculaires géants pouvaient changer
les orbites des étoiles du disque et ainsi augmenter leur dispersion de vitesse verticale. Cependant,
le nombre de nuages moléculaires géants présents dans le disque ne semble pas suffire pour créer
une dispersion de vitesse verticale de l’ordre de celle du disque épais (Binney & Lacey 1988). Le
disque de la galaxie est aussi traversé par des ondes de densité que sont les bras spiraux. Sellwood
& Carlberg (1984), Carlberg & Sellwood (1985) ont donc proposé que le passage de ces ondes soit
responsable du chauffage du disque mince initial. Mais, cette hypothèse ne semble pas valide.
En effet, dans ce cas le chauffage dynamique s’effectue principalement dans le plan de la galaxie
et non suivant la direction verticale, comme il le faudrait pour expliquer la formation du disque
épais. En revanche, l’action conjuguée des nuages moléculaires géants et des bras spiraux pourrait
créer un effet de chauffage du disque de la galaxie dans la direction verticale (Jenkins & Binney
1990).
Le chauffage du disque mince initial pourrait aussi être dû à des éléments perturbateurs exté-
rieurs. Par exemple, Ipser & Semenzato (1985) et Lacey & Ostriker (1985) ont développé l’idée que
des trous noirs massifs (m ∼ 108M⊙) présents dans le halo pourraient croiser le disque de la ga-
laxie et ainsi créer une agitation suffisante dans le disque pour augmenter la dispersion de vitesse
des étoiles. Ces trous noirs auraient pour origine les étoiles qui se sont formées tout au début de
l’univers. Ces étoiles n’étant constituées que d’hydrogène et d’hélium, elles auraient pu atteindre
des masses très importantes et en mourant donner des trous noirs supermassifs. Une autre option
pourrait être l’intervention de galaxies naines comme postulées par Searle & Zinn (1978). Quinn
et al. (1993) ont donc étudié l’influence de la fusion d’une galaxie satellite sur le disque d’une
galaxie spirale. Les auteurs concluent que la galaxie pourrait développer ainsi un disque épais à
partir d’un disque mince initial. En effet, les étoiles du disque mince initial se retrouvent chauf-
fées dynamiquement par la fusion de la galaxie satellite et donnent naissance instantanément à
un disque épais d’étoiles. Contrairement à tous les scénarios que nous avons évoqués jusque là
où le disque épais se formait progressivement par un processus de chauffage lent et continu, ce
phénomène violent va aussi disloqué le gaz présent dans le disque mince primitif. Ce gaz ainsi
que le gaz de la galaxie satellite est supposé retomber au niveau du disque mince et former les
étoiles du disque mince actuel. Enfin, une dernière possibilité découle d’un résultat de l’analyse
des simulations cosmologiques de l’assemblage des halos de matière noire (Moore et al. 1999). Il
existerait des morceaux de matière noire d’une masse de MDM ∼ 5 108M⊙ . Fuchs et al. (2001)
ont proposé que ceux-ci pourraient créer un chauffage du disque mince initial. Hayashi & Chiba
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(2006) ont mené une étude très complète sur le sujet. Ils montraient que ce processus de chauffage
du disque n’est plus valable à l’époque actuelle. Mais dans le passé quand le disque de la galaxie
était moins important, il a tout à fait pu chauffer le disque mince initial et ainsi créer un disque
épais très similaire à celui de la galaxie.
Enfin, Kroupa (2002) propose que le gaz présent dans le disque initial ait produit des amas
d’étoiles de grandes masses lors d’un épisode de formation stellaire important. Les étoiles de ces
amas de grandes masses pourraient atteindre des dispersions de vitesse comparables à celle du
disque épais.
4.2 CRÉATION DU DISQUE ÉPAIS AVANT LE DISQUE MINCE
Deuxième classe de modèle de création de disque épais, les scénarios où se forme un disque
épais, puis un disque mince. Cette classe comprend principalement deux scénarios.
Le premier qui reprend les grandes lignes du modèle de Eggen et al. (1962) est proposé par
Sandage (1990) . Dans ce modèle, la galaxie se forme par un effondrement radial rapide du nuage
protogalactique qui va former un protobulbe et le halo de la galaxie. Puis l’effondrement va chan-
ger de direction, en raison de l’augmentation de la vitesse de rotation du halo. Le gaz va s’as-
sembler sous la forme d’un disque dans lequel la densité augmente. Ce disque de gaz est trop
chaud pour former des étoiles dans sa partie interne (disque mince), mais commence à former
des étoiles à une certaine hauteur au-dessus du plan. Par la suite le refroidissement du gaz va
permettre la formation du disque mince. Ce modèle se rapproche beaucoup du résultat obtenu
par des simulations de formation de galaxies spirales de Samland & Gerhard (2003) qui utilisent
un code, qualifié de chimico-dynamique, qui tient compte à la fois de la dynamique et de l’évo-
lution chimique des étoiles et du milieu interstellaire. En particulier, Samland (2004) a simulé une
galaxie qui ressemble beaucoup à la Voie Lactée. Cette simulation montre que le disque initial est
un disque épais dans lequel se déroule la formation d’étoiles. La formation du disque mince ne se
déroulerait que plus tard et de l’intérieur vers l’extérieur du disque.
La deuxième scénario fait appel à la fusion de protogalaxies riches en gaz. Brook et al. (2004,
2005) ont utilisé le code chimico-dynamique GCD+ créé par Kawata & Gibson (2003) pour si-
muler la formation de galaxies spirales qui présentent un disque ressemblant à celui de la Voie
Lactée. Dans ces simulations, le disque de la galaxie se forme par la fusion de protogalaxies dont
la masse sous forme de gaz est bien supérieure à celle sous forme stellaire. Ce disque présente
une épaisseur, ainsi qu’une composition chimique (métallicité et abondance en éléments-α) qui
fait penser à celle du disque épais. Par la suite, un disque plus fin se formerait qui correspondrait
au disque mince. Cependant, ces simulations ne correspondent pas tout à fait à la Voie Lactée.
En effet, le disque épais a un âge estimé de dix milliards d’années et donc est plus ancien que le
disque épais de ces simulations. Selon les auteurs, ceci ne serait dû qu’à la période à laquelle le
démarrage du processus de formation de la galaxie commence. S’ils avaient simulé une galaxie
qui aurait commencé à se former plus tôt, l’écart d’âge du disque épais disparaîtrait. Une autre
différence entre le disque épais de la galaxie et le disque épais des galaxies simulées est l’échelle
de longueur. Dans le cas de la Voie Lactée, l’échelle de longueur du disque épais est plus longue
que celle du disque mince, alors qu’il apparaît le contraire dans les simulations. Ce problème a été
résolu par la simulation de la fusion de deux protogalaxies riches en gaz de Brook et al. (2007) qui
ont simulé une galaxie pour laquelle les échelles de longueur des disques correspondent à celles
de la galaxie.
4.3 APPORTS EXTÉRIEURS
Enfin un troisième type de scénarios est proposé par Abadi et al. (2003a,b) dans lequel le disque
épais est formé d’étoiles de galaxies satellites qui se sont agrégées au disque de la galaxie. Là
aussi, les auteurs se sont servis d’un code chimico-dynamique, le code GRAPESPH élaboré par
Steinmetz (1996) auquel a été ajouté le traitement des effets de chauffage par photoionisation dû
au rayonnement de fond UV (Navarro & Steinmetz 1997, Steinmetz & Navarro 1999). Abadi et al.
(2003a,b) ont produit une simulation de la formation d’une galaxie comparable à la Voie Lactée.
Dans cette simulation, des blocs de gaz commencent à former des étoiles très tôt dans l’histoire
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de la galaxie. Ces blocs vont progressivement s’agréger pour former un ensemble massif qui sera
à l’origine de la galaxie. Après la galaxie va évoluer en formant des étoiles dans le disque mince
par l’accrétion de gaz froid. En analysant les différentes composantes stellaires de cette galaxie
simulée, les auteurs concluent que plus de soixante pour cent des étoiles du disque épais de cette
galaxie simulée, voire même plus si on ne considère que les étoiles les plus vieilles, proviennent
d’étoiles de galaxies satellites qui ont été accrétées par la galaxie.
4.4 CONTRAINTES SUR LES SCÉNARIOS
L’ensemble des caractéristiques des différentes composantes apporte des contraintes sur les
scénarios de formation de la galaxie. L’analyse du halo a été à la base des premiers modèles. Il
donne un aperçu des conditions initiales de la formation de la galaxie. Le bulbe quant à lui est
une structure complexe comprenant certainement plusieurs populations qui se sont formées à
différentes époques. Le disque est certainement la meilleure composante en termes de traceur
de la formation de la galaxie. On peut retracer son histoire grâce à sa structure qui mérite d’être
mieux définie et sa cinématique qui peut apporter des contraintes nouvelles sur la formation de la
galaxie. Dans le chapitre suivant, les différents échantillons nécessaires à l’analyse de la structure
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Pour étudier la cinématique des étoiles du disque galactique, nous avons analysé les histo-
grammes de comptage, de mouvements propres et de vitesses radiales. Pour les créer, nous avons
sélectionné trois échantillons qui ont la propriété de ne contenir que des étoiles dont l’indice de
couleur J-K est compris entre 0.5 et 0.7.
Le premier échantillon est constitué des étoiles situées dans un disque de 8 degrés de rayon
autour des pôles galactiques nord et sud et ayant une magnitude mK comprise entre 5 et 15.4. Les
magnitudes dans le filtre K mK de ces étoiles (extraite du catalogue Two-Micron All-Sky Survey
(2MASS) Cutri et al. (2003)) ont permis de réaliser les histogrammes de comptage.
Le deuxième échantillon comprend des étoiles autour des pôles galactiques dans un disque de
16 degrés de rayon et ayant une magnitudemK comprise entre 6 et 14. Leurs mouvements propres
(extrait de L’ USNO CCD Astrograph Catalog (UCAC2) Zacharias et al. (2004)) ont servi à créer
les histogrammes de mouvements propres.
Pour le troisième échantillon, nous avons sélectionné 543 étoiles du catalogue RAdial Velocity
Experiment (RAVE) Steinmetz et al. (2006), ayant une magnitude mK de 8.5 à 11.5 dans un disque
de rayon 15 degrés autour du pôle sud galactique. Nous l’avons complété avec 392 étoiles sélec-
tionnées dans le catalogue TYCHO-II (Høg et al. 2000) , sur une zone de 720 degrés carrés autour
du pôle nord galactique et ayant un indice de couleur B-V entre 0.9 et 1.1. Ces étoiles ont des ma-
gnitudes plus brillantes que mK=8.5. Elles ont été observées avec le spectrographe ELODIE et ont
servi initialement à tester le potentiel galactique vertical (Soubiran et al. 2003, Siebert et al. 2003,
Bienaymé et al. 2006). Les vitesses radiales du catalogue RAVE et des étoiles ELODIE ont abouti à
la construction des histogrammes de vitesses radiales.
Dans le paragraphe 1, nous allons présenter les raisons qui ont amené au choix du filtre d’ob-
servation, de la position des champs d’observation et de la couleur des étoiles. Nous verrons
ensuite dans le paragraphe 2 que la sélection en couleur des étoiles permet de fixer précisément
la magnitude absolue des étoiles. Enfin, dans le paragraphe 3, les caractéristiques de chacun des
échantillons seront examinées.
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1 Sélections
Avant d’analyser l’ensemble des mouvements des étoiles du disque de la galaxie, il est néces-
saire de tester notremodèle pour certaines étoiles et dans certaines directions. Nous verrons que la
sélection en magnitude et en couleur, ainsi que la direction d’observation s’impose naturellement
pour ce type d’étude.
1.1 CHOIX DU FILTRE
Pour mesurer la magnitude apparente des étoiles, il est d’usage d’utiliser des filtres. Ceux-ci
ne laissent passer la lumière des étoiles que pour un intervalle de longueur d’onde spécifique. Il
existe, par exemple, des filtres qui ne laissent passer la lumière que dans le bleu (le filtre B), dans
le vert (filtre le filtre V), dans le rouge (le filtre R), ... Il nous a donc fallu choisir un filtre dans
lequel faire notre étude.
Dans le cadre de celle-ci, nous avons besoin de déterminer la distance des étoiles à l’observa-
teur. Ceci est possible connaissant leur magnitude apparente , par exemple dans le filtre V, par la
relation suivante :
mV = MV + 5 logd− 5 (II.1)
où mV et MV sont respectivement la magnitude apparente et absolue de l’étoile dans le filtre V et
d sa distance exprimée en parsec.
Mais, ceci n’est vrai que si la luminosité de l’étoile n’est pas affectée sur son parcours. La pré-
sence de poussière entre l’étoile et l’observateur va diminuer sa luminosité apparente, en d’autres
termes sa magnitude apparente. On appelle ce phénomène l’extinction. Ce qui modifie la relation
II.1 de la manière suivante :
(mV − AV)−MV = 5 logd− 5 (II.2)
où AV est la valeur de l’extinction pour le filtre V.
Dans l’infrarouge l’extinction est la plus faible. Nous avons donc choisi le filtre infrarouge K
de 2MASS qui est centré à la longueur d’onde de λ = 2.2µm. Une fois le filtre choisi, il faut définir
la portion du ciel qui sera intéressante pour notre étude.
1.2 POSITION SUR LE CIEL
Nous avons sélectionné les étoiles en direction des pôles galactiques pour trois raisons.
Premièrement, dans cette direction, les mouvements propres µl et µb et la vitesse radiale Vr
sont reliées par des transformations très simples aux vitesses cardinales U, V et W. En effet,
lorsque l’on souhaite modéliser la cinématique des étoiles du disque de la galaxie, il est natu-
rel de se placer dans le référentiel standard local (LSR). Son origine est un point imaginaire situé
à la position du soleil et ayant une orbite circulaire dans le plan de la galaxie. Ces axes U, V etW
sont orientés respectivement en direction du centre galactique, à la perpendiculaire du premier
dans le sens de la rotation et dans la direction du pôle nord galactique.
Deuxièmement, cette direction d’observations permet de déterminer les propriétés cinéma-
tiques des étoiles du disque de la galaxie, en évitant le couplage avec d’autres paramètres tels
que les échelles de densité, la distance du soleil au centre de la Galaxie R0, la vitesse circulaire au
niveau du soleil V0, . . .
Troisièmement, dans cette direction, l’extinction est faible. L’extinction est due à la présence de
poussière entre l’étoile observée et nous. Pour modéliser la distribution de la poussière interstel-
laire dans la galaxie, Schlegel et al. (1998) et Drimmel & Spergel (2001) ont utilisé les observations
dans l’infrarouge proche et lointain de COBE/DIRBE et IRAS/ISSA. Grâce à ces données, Drim-
mel et al. (2003) a calculé des cartes d’extinction AV dans le filtre V de l’ensemble du ciel. Les
valeurs de l’extinction en J (AJ) et en K (AK) se déduisent de celle en V (AV) par les relations





AJ = 0.282AV (II.3)
AK = 0.112AV (II.4)
obtenue par Rieke & Lebofsky (1985). On peut voir sur la figure II.1 que l’extinction avec le filtre K
en direction des pôles galactiques est faible. Elle est en moyenne de 0.006 magnitudes et atteint au
maximum 0.04 pour les étoiles de notre échantillon photométrique (|b| > 82◦). De plus, les étoiles
des échantillons de mouvements propres et de vitesses radiales sélectionnées selon leur couleur
voient leur couleur modifier enmoyenne de 0.009magnitude et aumaximumde 0.02 magnitudes.
Nous venons de voir l’intérêt que représentent les pôles galactiques comme direction d’obser-
vation. Mais, cette simple sélection en direction laisse encore un grand nombre d’étoiles avec des
propriétés très diverses à étudier.
FIG. II.1 – Carte d’extinction en AK en projection de Mercator réalisée à partir du modèle d’extinc-
tion de Drimmel et al. (2003). La direction du centre galactique est au centre de la carte. Chaque
pixel représente 2◦ en latitude par 2◦ en longitude. Pour le disque galactique (|b| < 20◦), la valeur
de l’extinction AK a été mise à zéro. De même les zones avec une valeur de l’extinction AK supé-
rieure à 0.1 ont été ramenées à 0.1, pour permettre une meilleur visualisation des zones avec une
faible extinction.
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1.3 COULEUR
La différence de magnitude entre deux filtres, appelée indice de couleur, permet de distinguer
les différents types d’étoiles. Ainsi, le diagramme couleur-magnitude (K/J-K) des pôles galac-
tiques présente clairement trois pics à J-K = 0.4, 0.6 et 0.85 (fig. II.2). Le premier correspond à
des étoiles naines (étoiles de la séquence principale) de type spectral G, le deuxième à des étoiles
naines de type K et à des géantes du "clump", le troisième à des étoiles naines de type M et des
géantes de la branche asymptotique. Nous avons sélectionné les étoiles ayant un indice de couleur
J-K = [0.5 - 0.7] pour deux raisons. La première est que les étoiles naines et géantes appartenant
à cet sélection ont une magnitude absolue bien définie. Nous aurions pu étendre notre sélection
en couleur jusqu’à J-K = 0.8 ou 0.9 pour essayer d’avoir plus d’étoiles géantes qui ont une ma-
gnitude absolue précise. Cependant, nous ne pourrions pas attribuer de magnitude absolue au
naines ayant cette indice couleur. En effet, le diagramme d’Hertzsprung-Russel (fig. II.3) montre
qu’au delà J-K=0.7 la séquence principale prend une pente verticale. La deuxième raison du choix
de notre sélection en couleur est que les étoiles naines et géantes ont des magnitudes absolues très
différentes. L’écart entre naines et géantes représente 5 magnitudes, ce qui facilitera leur sépara-
tion. Il reste alors à définir précisément leur magnitude absolue.
FIG. II.2 – Diagramme couleur-magnitude (mK/J-K) des étoiles 2MASS dans la direction du pôle
Nord galactique. Trois pics sont présents à J-K = 0.35-0.6-0.85. Nous avons sélectionné les étoiles
dont la couleur est J-K = [0.5-0.7] (lignes traits-tirées).
1.4 RÉCAPITULATIF DES SÉLECTIONS
L’ensemble des sélections que nous avons effectuées peut se résumer de la manière suivante.
Pour éviter les problèmes d’extinction, nous avons choisi de sélectionner nos étoiles dans le filtre
K de 2MASS. Pour faciliter l’étude des mouvements propres et des vitesses radiales, la direction
des pôles galactiques est la plus indiquée. Cette région du ciel a de plus l’avantage de présenter
une extinction négligeable. Enfin, nous avons sélectionné les étoiles de couleur J-K=[0.5-0.7]. Nos
échantillons sont donc constitués principalement d’étoiles géantes du clump et de naines de type
K. Pour connaître la distance de ces étoiles, il faut en plus connaître leur magnitude absolue, ce




Lamagnitude absolue d’une étoile est la magnitude qu’elle aurait si elle était placé à 10 parsecs
de l’observateur. Cette magnitude absolue dépend du type spectral, mais aussi de la métallicité.
Nous allons examiner la valeur et la précision que l’on peut affecter à la définition de lamagnitude
absolue des géantes et des naines.
2.1 LES GÉANTES
Tout d’abord, intéressons nous aux géantes. Celles appartenant à l’intervalle de couleur J-
K=[0.5-0.7] correspondent aux étoiles de type spectral G3 à K1 (Koornneef 1983a,b, Ducati et al.
2001). Elles sont appelées géantes du clump. En effet, elles correspondent à une concentration
d’étoiles dans le diagramme de Hertzsprung-Russell qui ont une grande métallicité et un coeur
qui brûle de l’Hélium (fig. II.3).
Alves (2000) a utilisé les géantes du clump ayant été observées par HIPPARCOS et les a cross-
identifiées avec le catalogue 2MASS. Il a ainsi obtenu leur magnitude absolue dans le filtre K
MK =−1.61 avec une dispersion de∼ 0.22. Mais, il est important de quantifier l’effet que pourrait
avoir la métallicité sur la magnitude absolue. C’est pourquoi, Grocholski & Sarajedini (2002) ont
étudié treize amas ouverts et deux amas globulaires. Ils n’ont pas trouvé de variation significative
de la magnitude absolue en fonction de la métallicité [Fe/H] , pour des métallicités comprises
entre -0.5 et 0.1. Cependant, pour une métallicité de [Fe/H]=−0.76, Sarajedini (2004) trouve que
la magnitude absolue moyenne des géantes du clump descend à MK = −1.28, ce qui représente
une différence de 0.33 magnitudes. Pour des métallicités plus faibles que [Fe/H] = -0.8, les géantes
du clump n’appartiennent plus à notre intervalle de couleur J−K=[0.5,0.7].
Or, Norris et al. (1985) ont identifié une population d’étoiles avec une faible métallicité ([Fe/H]
< -1) dans le disque épais, appelé disque épais faible en métaux (MWTD) ( voir aussi Morrison
et al. (1990)). Cette composante du disque épais est minoritaire. Bien que, Chiba & Beers (2000)
trouvent que 30 % des étoiles avec une métallicité [Fe/H] comprise entre -1 et -1.7 dex appar-
tiennent au disque épais, les étoiles avec une métallicité inférieure à -1 dex ne représentent qu’ 1%












































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































FIG. II.3 – Diagramme HR (MK/J-K) des étoiles HIPPARCOS avec une parallaxe précise (σpi/pi ≤
0.1) cross-identifiées avec les étoiles du catalogue 2MASS. Les lignes verticales indiquent notre
sélection en couleur (J-K=[0.5-0.7]). Les étoiles qui sont regroupées autour de magnitude absolue
MK ∼ −1.6 et dans l’intervalle de couleur sélectionné sont ce que l’on appelle des géantes du
clump.
Du fait de notre sélection en couleur (J-K ∈ [0.5-0.7]), nous ne modélisions pas le disque épais

Chap. II Les échantillons
faible en métaux avec les géantes. Cependant, cette composante du disque épais étant minoritaire,
nous ne pensons pas que l’exclusion des géantes de faible métallicité biaise notre analyse des
caractéristiques du disque épais.
2.2 LES NAINES
Maintenant, analysons le cas des naines. Dans l’intervalle de couleur J-K=[0.5-0.7], elles ont
un type spectral K3 à K7 (Koornneef 1983a,b, Ducati et al. 2001). Elles aussi ont une magnitude
absolue qui dépend très peu de la métallicité et de la couleur.
Nous avons déterminé que leur magnitude absolue MK est égale à 4.15 pour les étoiles obser-
vées par HIPPARCOS. Nous avons utilisé pour cela les données de couleur et magnitude fournies
par Reid et al. (2007) (voir fig. II.4 dont les données sont sur le site internet de Reid : http ://www-
int.stsci.edu/∼inr/cmd.html). Puis, à partir des isochrones de Padoue (Girardi et al. 2002), nous
trouvons que la magnitude absolue varie de 0.2 magnitudes quand la couleur passe de 0.5 à 0.7 et
qu’un changement de la métallicité de ∆[Fe/H]=0.6 change la magnitude absolue de 0.5 magni-































































































































































































































































































































































FIG. II.4 – Diagramme HR en (MK/J-K) pour les étoiles proches de la séquence principale. Les
points correspondent aux données de Ried. Les droites rouges représentent notre coupure en
couleur J-K∈[0.5-0.7]. Les courbes bleu et verte sont les isochrones de Padoue pour desmétallicités
de [Fe/H]=0.0 et [Fe/H]=-0.7 respectivement.
2.3 L’ÉCHANTILLON
Dans notre échantillon, nous avons principalement deux types d’étoiles les géantes du clump
et les naines de type K. Il ressort de ce que nous venons de voir que la magnitude absolue des
géantes est de MK = −1.61 avec une dispersion de 0.3 et celle des naines de MK = 4.15 avec
une dispersion de ∼0.2-0.4. Pour toutes ces mesures que ce soit de magnitude, de mouvements
propres ou de vitesse radiale, nous allons examiner la valeur et l’impact qu’ont ces erreurs dans
notre analyse.
3 Caractéristiques de nos échantillons
Les caractéristiques des échantillons de comptages, de mouvements propres et de vitesses
radiales dépendent de chacun des catalogues utilisés pour les créer.
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3.1 CATALOGUE PHOTOMÉTRIQUE
Les caractéristiques de l’échantillon pour les comptages dépendent des erreurs photométriques,
de la séparation des étoiles et des galaxies et de la complétude en magnitude.
3.1.1 Les erreurs photométriques
L’erreur photométrique est l’erreur commise en mesurant la magnitude des étoiles. Pour notre
échantillon toutes les données photométriques sont extraites du catalogue 2MASS.
Nous avons choisi d’étudier notre échantillon dans le filtre K. La précision photométrique
dans ce filtre, pour les magnitudes mK comprise entre 5 et 15.4 et notre sélection en couleur, est de
0.02 à 0.15 magnitudes. Cette erreur étant faible, elle n’introduit pas de biais dans l’étude de notre
échantillon.
Mais, la précision en K n’est pas suffisante. Comme nous effectuons une sélection en couleur
J-K, il faut connaître aussi celle en J. Pour les étoiles de magnitudes mK comprises entre 5 et 15.4 et
dans notre sélection en couleur, elle est de 0.02 à 0.08magnitudes. Au total, l’erreur en couleur J−K
n’est pas petite considérant la taille ∆(J–K) = 0.2 de notre sélection (J-K= [0.5-0.7]). Ceci pourrait
nous faire inclure d’autres types d’étoiles que ceux que nous souhaitons analyser.
Cependant, pour les étoiles de magnitude K plus grandes que 10, le pic des géantes du clump
est clairement identifiable dans le diagramme couleur-magnitude (K/J-K) dans l’intervalle J−K=0.5-
0.7 (fig. II.2). Ce pic disparaît seulement au delà de magnitude mK=11 (fig. II.5). A plus faible
magnitude les étoiles naines dominent. La couleur suffit donc pour sélectionner les étoiles de
type K. En conséquence, nous pensons que notre sélection en couleur permet bien d’identifier le
type d’étoiles voulues. Nous ne nous attendons pas à ce que cela biaise notre analyse de manière
significative.
Les erreurs tant en magnitude qu’en couleur pour notre échantillon étant faibles, il ne sera pas
nécessaire de les corriger. Mais cela ne suffit pas pour analyser correctement les comptages. Il faut





















FIG. II.5 – Distribution en couleur (J-K) des étoiles situées dans un rayon de 8◦ autour du pôle
nord galactique pour différentes magnitudes mK limites. Le pic dans l’intervalle de couleur J-K
[0.5-0.7] (trait-tiré rouge) correspondant aux géantes du clump reste visible jusqu’à magnitude
mK = 11. Au-delà, les naines dominent.
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3.1.2 La séparation des étoiles et des galaxies
Auxmagnitudes les plus faibles, il peut exister une confusion entre étoiles et galaxies. Pour des
temps de pause courts, les galaxies peuvent sembler ponctuelles pour deux raisons. Soit, seul leur
coeur est suffisamment brillant pour apparaître sur les images. Soit, elles sont intrinsèquement
compactes.
Lors du traitement des images de 2MASS qui ont servi à créer le catalogue, une première
classification des objets présents a déjà été effectuée. Il a été mis en place deux bases de données
celle des sources ponctuelles (PSC) et celle des sources étendues (XSC). Nous n’avons utilisé que
la partie source ponctuelle de 2MASS. Il est donc peu probable que des galaxies contaminent notre
échantillon.
Même dans le cas où la discrimination entre étoiles et galaxies aurait laissé quelques galaxies
dans notre échantillon, pour notre sélection en couleur, des comptages photométriques récents en
J et K ont montré que la contribution des galaxies n’est sensible qu’à magnitude mK & 16 (fig. II.6
extraite de Iovino et al. (2005)).
La contamination par les galaxies doit donc être faible dans notre échantillon. Il reste à vérifier
la complétude de notre échantillon.
FIG. II.6 – Diagramme Couleur-Magnitude (mK/J-K) pour quatre champs de vue différents. Les
étoiles sont représentées par des symboles en forme d’étoiles, les galaxies par des points. On voit
que sur l’intervalle de couleur J-K=[0.5-0.7] la contribution des galaxies n’apparaît qu’à magni-
tude mK & 16. (figure n◦ 15 de Iovino et al. (2005))
3.1.3 La complétude en magnitude
On dit qu’un catalogue est complet en magnitude si toutes les étoiles à une certaine magnitude
ont été mesurées. Le catalogue 2MASS dont est extrait notre échantillon est complet en magnitude
K jusqu’à mK = 14.7. Notre échantillon est donc complet au moins jusqu’à cette magnitude.

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En réalité, la forme des histogrammes de comptage de notre échantillon (en direction des pôles
galactiques et pour notre sélection en couleur) indique une limite minimum de complétude à
mK ∼15.4 (fig. II.7).
FIG. II.7 – Histogramme de comptage en direction du pôle nord (haut) et sud (bas) pour les ma-
gnitudes mK ∈ [12.0-16.0]. La ligne bleu trait-tirée représente la prédiction pour les comptages
de notre modèle. La comparaison des comptages avec notre modèle montre que l’échantillon est
complet au moins jusqu’à magnitude mK ∼15.4.
3.1.4 Impact des erreurs sur l’analyse des comptages
Le choix du filtre K et de la direction des pôles galactiques, nous permet d’éviter d’avoir à cor-
riger de l’extinction les comptages. Aux magnitudes faibles, nous nous sommes assurés qu’il n’y
a pas de contamination par les galaxies. Enfin, nous avons vérifié la complétude des comptages
jusqu’à notre magnitude limite mK = 15.4. Les échantillons de mouvements propres et de vitesses
radiales n’étant pas complets, nous avons appliqué un facteur de complétude. Ce facteur est le
nombre d’étoiles dans l’intervalle de magnitude pour les mouvements propres ou les vitesses ra-
diales divisé par le nombre d’étoiles pour le même intervalle dans le catalogue 2MASS. Voyons
les caractéristiques des mouvements propres.

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3.2 CARACTÉRISTIQUES DE L’ÉCHANTILLON POUR LES MOU-
VEMENTS PROPRES
Le mouvement propre d’une étoile est le déplacement apparent de l’étoile sur le fond du ciel.
Il est souvent décomposé suivant les deux axes d’observation (l,b). Pour faire la mesure du mou-
vement propre d’une étoile, on va effectuer deux prises de vue à des époques différentes. Le dé-
calage entre les positions aux deux époques est le mouvement propre. On comprend tout de suite
les problèmes que l’on peut rencontrer lors de la mesure de mouvement propre. Il faut trouver
dans le champ des étoiles qui n’ont pas bougé et qui serviront de références. Il faut donc s’assu-
rer qu’il n’y ait pas de variation de la référence de champ à champ. Mais aussi, les prises de vue
peuvent être sujettes à des distorsions qui créent des déplacements fictifs. On comprend pourquoi
la mesure d’erreur des mouvements propres est très délicate. En plus de la prise en compte des
erreurs déjà modélisées dans le catalogue UCAC2, nous allons également tester la précision des
mouvements propres par rapport à un autre catalogue.
3.2.1 Les erreurs de l’UCAC
En direction du pôle nord galactique, l’erreur sur les mouvements propres de l’ UCAC2 varie
de 1mas an−1 pour les étoiles les plus brillantes à 6 mas an−1 pour les étoiles demagnitudemK=14.
En direction du pôle sud galactique, la distribution des erreurs semble similaire à l’exception
d’une petite fraction d’étoiles ayant des magnitudesmK ente 11 et 14 pour lesquelles l’erreur varie
entre 8 et 13 mas an−1 (voir fig. II.8). Cette différence dans la distribution des erreurs suivant la
direction d’observation se traduit par un aplatissement du pic de la distribution des mouvements
propres en direction du pôle sud galactique, aux magnitudes mK >13 (fig. II.10).
La précision des mouvements propres peut aussi être estimée à partir de la stabilité des pics
des distributions desmouvements propres. En comparant 112 histogrammes de µU et µV pour dif-
férents intervalles demagnitude, nous trouvons une fluctuation qui ne dépasse pas 3 à 5mas an−1.
Une illustration est donnée par les histogrammes de mouvements µU et µV pour des intervalles
d’une magnitude des figures II.9 et II.10.





















































FIG. II.8 – Erreur moyenne des mouvements propres en fonction de la magnitude mK. Les points
bleus représentent les valeurs de l’erreur pour l’hémisphère nord et les points rouges pour l’hé-
misphère sud.
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FIG. II.9 – Histogrammes des mouvements propres dans la direction du pôle Nord galactique
avec respectivement µU et µV de gauche à droite pour les magnitudes 6 à 10.
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FIG. II.10 – Histogrammes des mouvements propres dans la direction du pôle Nord galactique
avec respectivement µU et µV de gauche à droite pour les magnitudes 10 à 14.
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FIG. II.11 – Histogrammes des mouvements propres dans la direction du pôle Sud galactique avec
respectivement µU et µV de gauche à droite pour les magnitudes 6 à 10.

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FIG. II.12 – Histogrammes des mouvements propres dans la direction du pôle Sud galactique avec
respectivement µU et µV de gauche à droite pour les magnitudes 10 à 14.
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3.2.2 Comparaison desmouvements propres de notre échantillon avec ceux
de PM2000
Nous avons effectué un test complet pour comparer les mouvements propres de notre échan-
tillon avec ceux du catalogue PM2000 (Ducourant et al. 2006) dans une zone de 8×16 degrés dans
la direction α2000=12h50m, δ2000 = 14deg proche du pôle nord galactique.
Lesmouvements propres du catalogues PM2000 sont plus précis que ceux de l’UCAC2. Ils pré-
sentent une erreur de 1 à 4 mas an−1 (fig. II.13 ). La différence moyenne entre les deux catalogues
de mouvements propres en fonction des magnitudes et des coordonnées équatoriales ne montre
pas de décalages significatifs, juste des fluctuations de l’ordre de ∼0.2 mas an−1. Nous trouvons
aussi que les dispersions de différences de mouvements propres sont de ∼2mas an−1 pour une
magnitudemK < 10, 4mas an−1 avecmK=10-13, et 6mas an−1 avecmK=13-14. Ces dispersions sont
dominées par les erreurs de l’UCAC2.
●
● ●




































FIG. II.13 – Distribution des erreurs sur les mouvements propres du catalogue PM2000 en fonction
de la magnitude mK.
3.2.3 Impact des erreurs sur l’analyse des mouvements propres
En résumé, l’erreur sur les mouvements propres de notre échantillon d’étoiles est de 2 à 6
mas an −1 selon la magnitude des étoiles. Voyons maintenant, comment cette erreur affecte notre
analyse.
Dans notre étude, nous modélisons chacune des populations du disque sous la forme d’une
composante isotherme dont la caractéristique principale est sa dispersion de vitesse. Pour com-
prendre l’impact de l’erreur sur les mouvements propres (µl , µb) en terme de dispersion de vitesse
(σU, σV), il faut d’abord convertir cette erreur sous forme d’erreur sur les vitesses. Cette conver-
sion nécessite de connaître la distance des étoiles de l’échantillon. Notre échantillon en mouve-
ments propres étant compris entre magnitude mK 6 et 14, ces étoiles se situent environ entre 20 pc
et 1 kpc. L’erreur de 2 à 6 mas an−1 sur les mouvements propres représente donc une erreur de 2
à 6 kms−1 en terme de vitesse à 200 pc et 10 à 30 kms−1 en terme de vitesse à 1 kpc. Il faut main-
tenant traduire l’erreur sur les vitesses en erreurs sur les dispersions. Prenons le cas du disque
épais qui domine à 1 kpc pour lequel une valeur typique de dispersion σU est de 60 kms−1. En
ajoutant quadratiquement l’erreur sur la vitesse à la dispersion de vitesse, nous obtenons l’erreur
sur la dispersion de vitesse. Ainsi, une dispersion réelle des mouvements propres de 60 kms−1 se

Chap. II Les échantillons
changerait en une dispersion apparente de 67 kms−1. La dispersion apparente est seulement de
60.8 kms−1, si les étoiles ont une précision de 2mas an−1.
Cet effet est faible pour les composantes du disque mince. En effet, ces étoiles étant proches,
leur distribution de mouvement propre est large. Pour les composantes du disque épais, nous
considérons que nous surestimons leur dispersion de vitesse σU de 5 à 10 %. Cependant, nous
n’avons pas encore inclus les effets des erreurs des mouvements propres dans notre modèle.
L’erreur sur les mouvements propres n’a qu’un impact sur la détermination des dispersions
de vitesses σU et σV et sur le rapport des axes de l’ellipsoïde σU/σW de chaque composante du
disque. Mais, cela n’affecte pas la détermination des dispersions de vitesse σW qui, en pratique, est
contrainte par les distributions de vitesses radiales observées. Cela n’a donc pas de conséquences
sur notre décomposition cinématique du disque de la galaxie. Il reste à examiner l’erreur sur les
vitesses radiales. Cet échantillon bien qu’il ne représente qu’un petit nombre d’étoiles est très
important pour notre modèle.
3.3 CATALOGUE DE VITESSES RADIALES
L’échantillon de vitesses radiales joue un grand rôle pour contraindre les distributions de vi-
tesses verticales des étoiles et la forme de l’ellipsoïde de vitesse. Il faut donc connaître les erreurs
sur les vitesse radiales.
3.3.1 Les erreurs sur les vitesses radiales
La partie de notre échantillon de vitesses radiales en direction du pôle sud galactique est issue
du catalogue RAVE (Steinmetz et al. 2006) et de mesures réalisées avec le spectrographe échelle
ÉLODIE qui ont servi initialement à tester le potentiel galactique vertical (Soubiran et al. 2003,
Siebert et al. 2003, Bienaymé et al. 2006).
RAVE est un ambitieux relevé spectroscopique auquel j’ai participé en réalisant des observa-
tions sur le télescope de 1.2 m (UK Schmidt Telescope) de l’observatoire Anglo-Australien (AAO)
avec le spectrographe multi-objet 6df. Il a pour but de mesurer la vitesse radiale et les paramètres
stellaires (température effective Te f f , métallicité [Fe/H], la gravité log g et la vitesse de rotation
Vrot) d’un million d’étoiles de l’hémisphère sud qui ont des magnitudes mI comprises entre 9 et
12. Les spectres obtenus dans le cadre du projet RAVE couvre la région du triplet du Calcium
Ca (8410-8795 Å) et ont une résolution spectrale de R = 7500. Le spectrographe multi-objet 6df
permet d’obtenir une centaine de spectres pour des étoiles situées dans un champ de vue de 6◦
à chaque pause. Au cours de mon année passée en Australie (2005-2006), j’ai effectué 50 nuits
d’observation et obtenus environ 20 000 spectres.
Grâce au travail de réduction des données de la collaboration de la première année d’obser-
vation (2003-2004), nous avons publié une première version du catalogue de vitesse radiale qui
contient 24 748 mesures (Steinmetz et al. 2006). L’analyse de l’erreur interne du catalogue montre
une précision moyenne de 2.3 kms−1 avec un pic à 1.7 kms−1 (fig. II.14 extraite de Steinmetz et al.
(2006)). A cela s’ajoute une erreur de point zéro de 1 kms−1.
La partie en direction du pôle nord vient d’un ensemble d’observations réalisées avec le spec-
trographe échelle ÉLODIE. Les spectres obtenus avec ÉLODIE couvre un intervalle de longueur
d’onde entre 3850 et 6800 Å avec une résolution spectrale de R = 42000. Ses erreurs sont d’un
ordre de grandeur plus précis (∼ 300ms−1).
3.3.2 Impact des erreurs sur l’analyse des vitesses radiales
Les erreurs sur les vitesses radiales (≤ 2 kms−1) n’ont pas d’impact significatif sur la dé-
termination des composantes stellaires de dispersion de vitesse verticale dans l’intervalle 10 à
50 kms−1, mais le nombre réduit de vitesses radiales de notre échantillon en direction des pôles
(environ 1000 étoiles) limite la précision obtenue en modélisant les dispersions de vitesse verti-
cale.

3 Caractéristiques de nos échantillons
FIG. II.14 – Haut : Distribution de l’erreur interne sur les vitesses radiales de RAVE. L’erreur
moyenne pour le catalogue est de 2.3 kms−1.
Bas : Fraction des vitesse radiales de RAVE avec une erreur plus petite qu’une certaine valeur. Les
lignes pointillées indiquent les limites à 20%, 50% et 80%.
3.4 RÉCAPITULATIF DE L’IMPACT DES ERREURS
Les erreurs en magnitude et en vitesse radiale étant faibles, elles n’ont pas avoir d’impact si-
gnificatif sur la décomposition cinématique du disque de la galaxie. Pour ce qui est des erreurs
sur les mouvements propres même si elles ne sont pas négligeables à faible magnitude, leur im-
pact sur les résultats de notre analyse est réduit. Nous pensons qu’il n’affecte que les rapports de
dispersions de vitesse. L’effet des erreurs de nos échantillons dépend aussi des méthodes d’ana-
lyse employées. Dans le chapitre suivant, la méthode d’inversion directe va être examinée. Puis,
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Lorsque l’on analyse le disque de la galaxie, on distingue habituellement deux populations
le disque mince et le disque épais. Ces deux populations paraissent de nature différente. On les
distingue habituellement par le fait qu’elles n’ont pas la même répartition en densité. J’ai voulu
tester s’il en était de même du point de vue cinématique. Pour cela, il faut connaître le nombre de
populations cinématiques présentes dans le disque et voir si ces populations sont bien distinctes
ou s’il existe une continuité cinématique entre elles.
Pour caractériser cinématiquement le disque, nous nous sommes intéressés aux mouvements
des étoiles qui le constituent. Le mouvement des étoiles se décompose en deux contributions la
vitesse transverse qui est lié au mouvement apparent des étoiles sur le ciel, appelé mouvement
propre et la vitesse selon la ligne de visée, appelé vitesse radiale. Dans la direction des pôles ga-
lactiques, ces composantes sont alignées avec les vitesses cardinales U, V et W. Nous ne nous
sommes intéressé qu’aux mouvements des étoiles suivant la direction U, pour éviter d’avoir à
tenir compte du courant asymétrique. Une méthode d’inversion directe a été appliquée sur ces
mouvements pour obtenir une décomposition cinématique du disque. Des simulations pour tes-
ter la capacité de ma méthode d’inversion à rendre compte de continuité ou discontinuité des
composantes cinématiques ont été réalisées.
1 Préparation de l’échantillon
Pour réaliser cette étude, l’échantillon d’étoiles pour l’analyse des mouvements propres a été
employé. Il comprend les étoiles autour des pôles Nord et Sud galactiques, ayant une magnitude
mK comprise entre 6 et 15 et dont les valeurs des mouvements propres sont extraites de l’UCAC2
(Zacharias et al. 2004). De plus, nous n’avons considéré que les étoiles situées dans un disque de
8 degrés de rayon autour du pôle nord galactique pour que la vitesse dans la direction du centre
galactique U ne soit pas contaminée par la vitesse de rotation de la galaxie. Au total, cet échan-
tillon comprend 24552 étoiles.
Pour transformer les mouvements propres d’une étoile en vitesse, il est nécessaire de connaître
sa position sur le ciel (l,b), ses mouvements propres (µl ,µb), sa vitesse radiale Vr et sa distance d.
Pour l’échantillon d’étoiles pour l’analyse des mouvements propres, nous disposons déjà de leur
position et de leurs mouvements propres. En revanche, ni leur vitesse radiale, ni leur distance
n’est connue.
Nous avons supposé nulle la vitesse radiale des étoiles de l’échantillon, ce qui ne fait pas com-
mettre une erreur trop grande sur la détermination de la vitesse dans la direction U. En effet, en

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direction des pôles galactiques, la projection de la vitesse radiale sur la direction U est presque
nulle.
Quant à la distance des étoiles zphot , elle est déterminée à partir de la magnitude apparente
mK de la manière suivante :
zphot = 10(mK−MK+5)/5 (III.1)
où MK est la magnitude absolue des étoiles. La magnitude absolue de nos étoiles est inconnue. En
effet, l’échantillon contient des étoiles naines et des géantes.
Cependant, les étoiles géantes et les étoiles naines ont des magnitudes absolues très diffé-
rentes. Si l’on suppose que toutes les étoiles de l’échantillon sont des naines, les étoiles géantes
se trouvent alors toutes situées à une distance inférieure à 300 pc.
La magnitude absolue des naines dépend de la couleur. Nous avons donc déterminé une re-
lation entre la magnitude absolue et la couleur à partir des diagrammes couleur-magnitude dont
les données sont sur le site internet de Reid (http ://www-int.stsci.edu/∼inr/cmd.html). Nous
avons obtenu :
MK = 2.33 (J− K)+ 2.75 (III.2)
où J− K est l’indice de couleur des étoiles.
Enfin, comme nous l’avons vu dans le chapitre II, la magnitude apparente des étoiles situées
près des pôles galactique subit une extinction AK inférieure à 0.05 et la couleur de l’ordre de 0.01.
On peut donc estimer que l’erreur sur la distance δd/d est inférieure à 5%.
Pour transformer les mouvements propres en vitesse, on va se placer dans le Référentiel Stan-
dard Local qui a pour origine le soleil et pour direction : le centre galactique, le pôle nord galac-
tique et la perpendiculaire aux deux précédentes orientée dans le sens de rotation de la galaxie.
Dans ce référentiel, une étoile a une vitesse U, V etW suivant ces trois directions respectivement.































































































































































































































































































































































FIG. III.1 – Diagrammes HR (MK,J-K) en vue de la détermination de la magnitude absolue des
naines en fonction de la couleur. Les lignes rouges indiquent notre coupure en couleur J−K ∈ [0.5-
0.7]. La droite trait-tirée bleue correspond à la relation entre la magnitude absolue et la couleur
que j’ai obtenue grâce aux données de Ried.




Nous avons utilisé l’échantillon de mouvements propres pour constituer des histogrammes
du nombre d’étoiles en fonction de la vitesse U pour quatre intervalles de distances entre 0 et 400
pc, entre 400 et 800 pc, au-delà 800 pc et au-delà 1 000 pc. L’échantillon des étoiles situées entre 0
et 400 pc comprend 6 758 étoiles, entre 400 et 800 pc 10 007 étoiles, au-delà 800 pc 7 787 étoiles et
au-delà 1 000 pc 3 724 étoiles.
Puis, nous avons effectué une décomposition en gaussienne de ces histogrammes. En effet,
la distribution de vitesse des étoiles locales est depuis fort longtemps modélisée par des gaus-
siennes Schwarzschild (1907, 1908). Bien que la dispersion de vitesse d’un système auto-gravitant
à l’équilibre ne puisse pas être représenté par une gaussienne (Fricke 1952), pour des disper-
sions de vitesse correspondant aux populations du disque de la galaxie, elles représentent une
bonne approximation qui permet de caractériser la cinématique des étoiles (Shu 1969, Villumsen
& Binney 1985). La distribution de vitesse s’écrit donc sous la forme d’une somme de populations
gaussiennes de dispersion de vitesse σi :












où ρi est la densité de chaque population i.
La minimisation de la fonction χ2 entre la somme des populations gaussiennes et les observa-
tions auquel a été ajouté un poids qui impose un lissage a été obtenue à l’aide du logiciel MINUIT
(James 2004). Le lissage permet d’obtenir une décomposition qui ne présente pas une forêt de pics.
Ce lissage est basé sur la dérivée première des valeurs ρi des gaussiennes qui ajustent les observa-
tions. Les histogrammes ont été ajustés à l’aide de la somme de 50 gaussiennes. La décomposition
comprenait 50 paramètres libres, correspondant au poids de chaque populations stellaires.
3 Résultats
Il semble exister trois pics dans les différentes décompositions que nous avons réalisées (fig.
III.2 et III.3). Le premier correspondant à une dispersion de vitesse σU compris entre 0 et 10 kms−1
pourrait être la contribution des géantes. Le calcul de la vitesse des étoiles géantes est faussé par
le fait que l’on a attribué à celles-ci une distance plus petite qu’en réalité. Ainsi, les étoiles géantes
présentent des vitesses faibles et donc une dispersion en vitesse faible. Le deuxième pic corres-
pondant à une dispersion de vitesse σU compris entre 20 et 50 kms−1 paraît assez cohérent avec
la valeur attendue pour le disque mince et le troisième avec une dispersion de vitesse comprise
entre 80 et 100 kms−1 pourrait être la marque du disque épais. Enfin, il ne semble pas possible de
mettre en évidence les étoiles du halo galactique. Ceci peut s’expliquer par le trop petit nombre
d’étoiles ayant une grande vitesse (U > 100 kms−1) dans mon échantillon.
De plus, le choix de découper mon échantillon à différentes hauteurs au-dessus du disque met
en évidence le changement en proportion entre les étoiles du disque mince et celles du disque
épais. Pour une hauteur au-dessus du plan z de 0 à 200 pc, il n’y a presque que des étoiles géantes,
le nombres des étoiles naines à cette distance est petit (fig. III.2). En effet, les étoiles géantes sont en
réalité à une distance réelle comprise entre 0 et 1 kpc. Pour z compris entre 200 et 400 pc, la contri-
bution des étoiles géantes devient très petite. Les géantes encore présentes dans cet intervalle sont
situées très loin du plan. Ce sont les étoiles naines du disque mince qui dominent la décomposi-
tion cinématique (fig. III.3). Enfin, au-delà de 800 ou 1000 pc, on voit clairement les contributions
du disquemince et du disque épais. La contribution d’étoiles du halo explique peut-être la largeur
du pic correspondant à des dispersions de vitesse σU comprises entre 70 et 110 kms−1.
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FIG. III.2 – Décomposition cinématique de la vitesse U des étoiles pour différentes hauteurs au-
dessus du disque :
Haut : Décomposition cinématique pour les étoiles entre 0 et 400 pc. On distingue un pic à σU =
12 kms−1 et un autre plus large entre 20 et 50 kms−1.
Bas : Décomposition cinématique pour les étoiles entre 400 et 800 pc. On distingue un pic faible à
σU = 16 kms−1, un pic important entre 25 et 50 kms−1 et un pic très faible entre 70 et 100 kms−1.
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FIG. III.3 – Décomposition cinématique de la vitesse U des étoiles pour différentes hauteurs au-
dessus du disque :
Haut : Décomposition cinématique pour les étoiles au-delà de 800pc. On distingue un pic faible à
σU = 20 kms−1, un pic important entre 40 et 54 kms−1 et un pic large entre 80 et 96 kms−1.
Bas : Décomposition cinématique pour les étoiles au-delà de 1000pc. On distingue un pic impor-
tant à σU compris entre 40 et 54 kms−1 et un pic large entre 76 et 104 kms−1.
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4 Biais de la méthode
Nous avons obtenu un résultat qui est peut-être biaisé par la méthode d’inversion. C’est pour-
quoi, des histogrammes simulés ont été réalisés et ont été décomposés par la méthode d’inversion.
La comparaison entre les paramètres d’entrée des histogrammes simulés et le résultat obtenu par
l’inversion nous permet de tirer un certain nombre de conclusions quand à la taille des inter-
valles des histogrammes, le nombre minimum d’étoiles pour distinguer de manière efficace une
population et l’effet d’un mélange de populations.
4.1 EFFET DE LA TAILLE DES INTERVALLES DE L’HISTOGRAMME
Des histogrammes de vitesse pour 500 000 étoiles avec une dispersion de vitesse de σ = 30
kms−1 ont été simulé. Ces histogrammes représentent le nombre d’étoiles ayant une vitesse com-
prise entre -100 et 100 kms−1. Pour chaque histogramme, différentes tailles d’intervalle ont été
définies : 2, 4 et 8 kms−1. L’inversion de ces histogrammes simulés a été effectuée (voir fig. III.4 et
III.5).
Nous remarquons que le choix de la taille de l’intervalle des histogrammes change le résultat
de l’inversion. Le choix d’un intervalle trop petit induit une instabilité dans la décomposition
(forêt de pics voir fig. III.4). Si au contraire, l’intervalle est trop grand, la décomposition présente
un pic élargi (graphe du bas de la fig. III.5). Nous pensons que notre choix de taille d’intervalle
a été correct. Il ne semble pas y avoir d’effet d’instabilité ou d’élargissement trop important dans
les décompositions obtenues (fig. III.2 et III.3).






























FIG. III.4 – Décomposition cinématique d’histogrammes simulés de vitesse pour une taille d’in-
tervalle de 2 kms−1. L’inversion est instable. La décomposition présente une "forêt" de pics.
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FIG. III.5 – Décomposition cinématique d’histogrammes simulés de vitesse pour des tailles d’in-
tervalle de 4 (haut) et 8 kms−1 (bas). La décomposition correspondant à un intervalle de 8 kms−1
présente un pic élargi.
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4.2 EFFET DU NOMBRE D’ÉTOILES
Des histogrammes simulés de vitesse en changeant le nombre total d’étoiles ont également
été réalisés. Ces histogrammes correspondent à une population avec une dispersion de vitesse de
σU = 30 kms−1 et représentent le nombre d’étoiles ayant une vitesse comprise entre -100 et 100
kms−1. Les inversions de ces histogrammes ont été effectuées (voir fig. III.6 et III.7).















































FIG. III.6 – Décomposition cinématique d’histogrammes simulés de vitesse pour 500 000 (haut) et
50 000 (bas) étoiles.La décomposition correspondant à une population de 50 000 étoiles présente
un pic élargi.
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Le nombre d’étoiles présentes dans l’histogramme a un impact très important sur la décom-
position cinématique obtenue. Quand le nombre d’étoiles de la population simulée diminue, le
pic dans la décomposition commence par s’élargir (graphe du bas de la fig. III.6), puis va appa-
raître une population "fantôme" à très petite dispersion de vitesse créant un décalage du pic de la
"vraie population" (fig. III.7). Donc quand une population n’est pas suffisamment représentée en
termes de nombre d’étoiles, elle peut ne pas apparaître (pas de pic), mais seulement se manifester
par l’élargissement du pic correspondant à une autre population. Comme par exemple, on peut
le supposer pour les échantillons au-delà de 800 et surtout de 1000 pc (fig. III.3).





































FIG. III.7 – Décomposition cinématique d’histogrammes simulés de vitesse pour 5 000 (haut) et
500 (bas) étoiles. Le faible nombre d’étoiles de la population crée un pic "fantôme" pour σU = 5
(haut) et 14 kms−1 et décale le "vrai" pic à 32 et 35 kms−1.
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4.3 SÉPARATION DE DEUX POPULATIONS
Enfin, il paraît intéressant de comprendre comment se comporte la méthode d’inversion avec
un mélange de deux populations. Des histogrammes de vitesse représentant deux populations
avec des dispersions de vitesse différentes ont été simulés. Ce test avait pour but de mettre en
évidence l’effet de l’écart entre les dispersions de vitesse des deux populations. De plus, la situa-
tion où les deux populations ne comptent pas le même nombre d’étoiles a aussi été envisagée. Les
inversions de ces histogrammes simulés ont été éffectuées (fig. III.8, III.9 et III.10). Pour le détail
des paramètres d’entrée des populations simulées, on se référera au tableau III.1.
Le résultat de l’inversion de deux populations semble assez aléatoire. Pour des populations
ayant des dispersions de vitesse proche, l’inversion n’est pas capable de les distinguer (ou de ma-
nière marginale) (fig. III.8) ou si elle les distingue elle va leur attribuer une dispersion de vitesse
différentes de la leur (fig. III.9). Enfin, même si il est difficile d’en tirer de conclusions la comparai-
son des simulations D et E ne semble pasmontrer d’effet particulier par rapport aux différences en
nombre de deux populations (fig. III.10). La séparation de population ne semble pas être réalisée
correctement par cette méthode. En attribuant des dispersions de vitesse décalées, elle pourrait
fausser les conclusions quant à la séparation réelle ou non de deux populations.
Nom de la simulation σ1 n1 σ2 n2
Simulation A 30 500 000 35 500 000
Simulation B 30 500 000 40 500 000
Simulation C 30 500 000 50 500 000
Simulation D 30 500 000 70 500 000
Simulation E 30 500 000 70 30 000
TAB. III.1 – Tableau des valeurs d’entrée des populations simulées



























FIG. III.8 – Décomposition cinématique de la simulation A. On ne distingue qu’un pic élargi en
σU compris entre 25 et 40 kms−1.
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FIG. III.9 – Décomposition cinématique des simulations B et C. On distingue 2 pics pour σU = 24
et de 44 à 52 kms−1 pour la simulation B et pour σU = 34 et de 41 kms−1 pour la simulation C.
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FIG. III.10 – Décomposition cinématique des simulations D et E. On distingue 2 pics pour σU = 30
et de 35 kms−1 pour la simulation D et idem pour la simulation E.

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5 Conclusions pour l’inversion
Cette méthode semble montrer une claire séparation entre le disque mince (σU compris entre
20 et 50 kms−1) et le disque épais ((σU compris entre 70 et 100 kms−1). Cependant, ce résultat
pourrait souffrir de biais liés à la méthode d’inversion qui a tendance à créer des séparations entre
les populations qu’elles soient réelles ou non. De plus, nous avons été confronté au problème de
non complétude de l’échantillon de mouvements propres. Nous avons donc développé une autre
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FIG. IV.1 – Forme de la galaxie telle que déduite des comptages d’étoiles par William Herschel en
1785. Le soleil est représenté par une étoile en gras au centre.
1 Introduction
Le but de notre modèle est d’analyser les structures du disque de la galaxie. Pour cela, nous
avons ajusté les comptages, les mouvements propres et les vitesses radiales des étoiles situées
dans les directions des pôles galactiques.
Cette démarche s’inscrit dans une longue histoire. En effet, dans les années 1780, William Her-
schel tenta de déterminer la forme de la Voie Lactée et la position du soleil en son sein, en utilisant
des comptages. Il divisa la voûte céleste en une multitude de zones et compta le nombre d’étoiles
à une magnitude donnée. Ne connaissant pas la distance des étoiles, il supposa que toutes les
étoiles avaient la même luminosité. Il en conclut que la galaxie est un disque dont le soleil se
trouve au centre (voir fig. IV.1). Kapteyn refis le même type d’étude, mais cette fois en tenant
compte de la luminosité des étoiles. Il obtint l’image d’une petite galaxie elliptique d’environ 15
kiloparsecs de diamètre avec le Soleil situé près du centre (Kapteyn & van Rhijn 1920).
En 1898, Von Seeliger a introduit l’équation de la statistique stellaire :
A(mλ, l, b) =
Z ∞
0
Φ(Mλ)ρ(r, l, b)r2dr (IV.1)
où A(mλ, l, b)dmdld(sin b) est le nombre d’étoiles qui ont une magnitude comprise entre m et
m+ dm pour le filtre λ, Φ(Mλ) la fonction de luminosité dans la même filtre et ρ(r, l, b) la densité
d’étoile en r et dans la direction (l,b).
Elle permet de déterminer de manière statistique la répartition des étoiles dans la galaxie. Ce
pendant, cette équation ne peut pas en générale être résolue ou inversée.
Ce n’est que dans les années 80 que les observations jusqu’à des magnitudes faibles (mK > 20)
et l’accroissement de la puissance de calcul ont permis le développement de modèles globaux
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des populations stellaires de la galaxie pour décrire les comptages. L’analyse des observations de
l’ensemble du ciel a permis d’obtenir la densité d’étoile ρ(r) et la fonction de luminosité (Bahcall
& Soneira 1980, 1981a,b). Il est à noter aussi le travail très intéressant de Gilmore et Reid sur la
détermination de la densité stellaire dans le voisinage solaire (Gilmore 1981, Reid 1982, Gilmore
& Reid 1983, Gilmore 1984). Tous ces modèles décrivent le disque de la galaxie sous la forme
d’une somme d’exponentielles comme cela avait été fait pour les galaxies spirales extérieures.
Nous avons choisi une approche différente. Nous avons développé un modèle gravitationnel-
lement auto-cohérent, composé de composantes isothermes comme Pritchet (1983), Bahcall (1984)
et Robin & Crézé (1986). La partie cinématique de notre modèle est largement inspirée des travaux
de Ratnatunga et al. (1989), Casertano et al. (1990), Gould (2003). Enfin, la cohérence dynamique
est assurée de la même façon que par Bienaymé et al. (1987), Robin et al. (2003, 2004). Notre travail
peut aussi se comparer à des travaux récents comme ceux de Girardi et al. (2005) et Vallenari et al.
(2006).
2 Description globale
Nous modélisons le disque galactique par un ensemble de 20 composantes stellaires. Chaque
composante stellaire est un ensemble d’étoiles décrit par une fonction de distribution. Elle est
construite à partir de trois fonctions. La première donne la densité d’étoiles en fonction de la
hauteur au-dessus du plan la densité ρi. La deuxième décrit le mouvement des étoiles, autrement
dit, la distribution cinématique fi. Enfin la dernière donne la répartition des étoiles suivant leur
magnitude absolue, appelée, fonction de luminosité φik.
Nous définissons N (z,VR,Vφ,Vz;M) comme étant la densité d’étoiles dans l’espace position




L’indice i indique le numéro de la composante cinématique considérée. L’indice k correspond
à un type d’étoiles (une valeur de magnitude absolue) utilisées pour modéliser la fonction de
luminosité.
À partir de ce modèle, nous appliquons l’équation de la statistique stellaire généralisée :
A(m, µl , µb,Vr) =
Z
N(z,VR,Vφ,Vz;M) z2 ω dz (IV.3)
Cette équation donne le nombre d’étoiles A en fonction de la magnitude apparente m, des
mouvements propres (µl , µb) et de la vitesse radiale Vr. En intégrant la fonction A suivant cer-
taines variables, on obtient les distributions marginales : A(m), A(m, µl), A(m, µb), A(m,VR). Elles
définissent la forme des comptages, des histogrammes de mouvements propres et de vitesses ra-
diales. Dans le cas des pôles galactiques, nous définissons µU et µV comme les composantes des
mouvements propres parallèles aux directions cardinales U et V des vitesses.
3 La densité et le potentiel vertical
Si on suppose que les distributions de densité sont stationnaires, la densité verticale ρi(z) de
chaque composante qui représente le disque est reliée à sa dispersion de vitesse σzz,i par le poten-
tiel gravitationnel vertical Φ(z) au niveau du soleil suivant la relation suivante :
ρi(z) = exp
(−Φ(z)/σ2zz,i) (IV.4)
Ce type d’expression a été introduit par Oort (1922). Elle assure l’auto-cohérence dynamique
de notre modèle.
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4 Les distributions cinématiques
On peut définir le potentiel gravitationnel vertical au niveau du soleil Φ(z) par l’expression











où Σ0 est la densité de surface du disque, D l’échelle de hauteur du potentiel et ρeff la densité
locale du halo. Ce potentiel comporte deux contributions : la densité surfacique du disque Σ0 qui
prédomine à faible hauteur au-dessus du plan du disque (z≪ D) et la densité locale du halo ρeff
dont la force de rappel ne se fait sentir qu’à grande distance (z≫ D). Nous avons utilisé pour
le potentiel les valeurs de Bienaymé et al. (2006). La valeur de Σ0 que nous avons utilisée est très





TAB. IV.1 – Valeurs du potentiel vertical galactique que nous avons utilisées.
4 Les distributions cinématiques
La distribution de vitesse des étoiles locales est depuis fort longtemps modélisée par des gaus-
siennes (Schwarzschild 1907, 1908). Aussi pour notre modèle, nous avons choisi de décrire la ci-
nématique du disque par un système d’ellipsoïdes de vitesse gaussiennes à 3 dimensions. Les
ellipsoïdes de vitesse sont inclinés d’un angle δ suivant le plan galactique méridien. Hori & Liu




r2 − z2 + z20
(IV.6)
où z0 est le foyer du système de coordonnées sphéroïdales définissant le potentiel de Stäckel le
mieux ajusté. Nous avons adopté la valeur de z0 = 6.0 Kpc obtenu par Bienaymé (1999).
Il faut ensuite projeter ces ellipsoïdes dans le système de coordonnées de l’observateur (r,l,b)
avec les vecteurs unitaires −→ur dans la direction d’observation, −→ul et −→ub dans la direction des
longitudes et des latitudes croissantes. Pour cela, on effectue d’abord une rotation pour passer







W) avec U positif dans la direction du centre galactique, V dans le sens de rotation du
disque de la galaxie et W vers le pôle nord galactique. Puis, on projette l’ellipsoïde sur les coor-
données de l’observateur (r,l,b).
Ratnatunga et al. (1989) ont montré que si l’on prend l’expression générale de l’ellipsoïde des
vitesses :
f (a1, a2, a3) = C exp
(
− (a1 − a1)
2
2σ21
− (a2 − a2)
2
2σ22





avec C = 1/[(8pi3)1/2σ1σ2σ3], on peut réécrire l’équation IV.7 sous la forme :
f (a) = C exp(−Q) (IV.8)
où
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La rotation des coordonnées (1,2,3) vers les coordonnées (U, V, W) par la matrice de transfor-
mation T qui s’écrit :
T =

 cos δ cosφ − cos δ sinφ sin δsinφ cosφ 0
− sin δ cosφ sin δ sinφ 0

 . (IV.10)
où δ est l’inclinaison de l’ellipsoïde et φ est l’angle entre l’axe 1 de l’ellipsoïde et la droite joignant
le soleil au centre galactique. On obtient φ par une simple relation trigonométrique :
R2⊙ + R
2 − 2R⊙R cosφ = (d cos b)2 (IV.11)
Dans ce nouveau système de coordonnées, Q devient :
Q = (b− b)tTΓTt(b− b). (IV.12)
avec le vecteur b correspondant au vecteur amais dans le système de coordonnées (U, V,W). On
refait de même pour passer du système de coordonnées (U, V, W) à celui de coordonnées (r, l, b)





 (R⊙ cos l− d cos b) cos b R⊙ sin l cos b R sin b−R⊙ sin l (R⊙ cos l− d cos b) 0
−(R⊙ cos l− d cos b) sin b −R⊙ sin l sin b Rcosb

 . (IV.13)
Dans ce nouveau système de coordonnées, Q devient :
Q = (v− v)tSTΓTtSt(v− v). (IV.14)
avec le vecteur v=(vr, vl , vb) dans les coordonnées (r, l, b).
Les ellipsoïdes sont caractérisés par leur dispersion de vitesse σW qui est comprise entre 3.5
et 70 kms−1. La dispersion de vitesse suivant U est déduite de celle suivant W par le rapport
σU/σW laissé libre pour chaque composante. De même, la dispersion de vitesse suivant V est dé-
duite de celle de U par le rapport σU/σV laissé libre, mais identique pour toutes les composantes.
Pour simplifier, nous supposerons le rapport σU/σV constant, même si cette hypothèse n’a été
démontré que pour des populations stellaires froides (Bienaymé & Séchaud 1997).
Les ellipsoïdes sont aussi caractérisés par une vitesse moyenne (〈U〉, 〈V〉, 〈W〉) et par une
dispersion de vitesse (σRR, σφφ, σzz) suivant les directions cardinales du référentiel de coordonnées
galactiques.
Le mouvement moyen se fait relativement au référentiel standard local (LSR). Nous avons
supposé que la vitesse moyenne est nulle suivant la direction radiale et verticale. Nous obtenons
ainsi les relations suivantes :
〈U〉 = −U⊙ (IV.15)
〈V〉 = −V⊙ −Vasym (IV.16)
〈W〉 = −W⊙. (IV.17)
où U⊙, V⊙ etW⊙ sont la vitesse du soleil suivant les trois directions cardinales et Vasym le courant
asymétrique.
Pour simplifier, nous avons choisi de lier par une relation empirique le courant asymétrique




5 Les fonctions de luminosité
La fonction de luminosité de chaque composante φi est modélisée par différents types d’étoiles
















5 Les fonctions de luminosité
où cik est la densité pour chaque type d’étoiles (indice k) de chaque composante du disque stellaire
(indice i).
Nous avons choisi de modéliser la fonction de luminosité par quatre types d’étoiles. Celles
que nous appellerons dans la suite :
– ’les géantes’ (k=1) des étoiles de magnitude absolue MK=-1.61 qui correspondent à des
étoiles de la branche horizontale des géantes (ce sont des étoiles qui brûlent leur hélium),
– deux types de ’sous-géantes’ (k=2-3) avec des magnitudes absolues respectivement de MK=-
0.89 et MK =-0.17 qui sont des étoiles de la première branche des géantes (fusion de l’hydro-
gène en coquille)
– et enfin ’les naines’ (k=4) avec une magnitude absolue de MK=4.15 qui sont des étoiles de la
séquence principale (transforme l’hydrogène en hélium).
Nous avons adopté une faible dispersion autour de la magnitude absolue typique de ces
étoiles de σM = 0.25. En effet la magnitude absolue des naines et des géantes ne varie que très
peu dans notre intervalle de couleur (cf. chap. II).
Lors de nos premières tentatives d’ajustement de notremodèle aux données, nous nous sommes
heurtés à des résultats irréalistes où toutes les étoiles n’étaient que d’un seul type (soit que des
naines, soit que des géantes). Aussi, pour obtenir une fonction de luminosité réaliste, nous avons
ajouté des contraintes à notre procédure de minimisation. Pour chaque composante cinématique
i, nous avons imposé que les proportions entre chaque type d’étoiles ne dépassent pas les valeurs
locales.
Pour cela nous avons déterminé la fonction de luminosité locale sur laquelle nous avons ajusté
quatre gaussiennes correspondant à chaque type d’étoiles. Pour de plus ample détails sur la ma-
nière dont nous avons obtenu la fonction de luminosité locale, on se référera au paragraphe 5.
































FIG. IV.2 – Fonction de luminosité locale : l’histogramme vert avec les barres d’erreur correspond
à la fonction de luminosité locale que nous avons déterminée à partir des étoiles proches. La
ligne trait-tirée rouge est un ajustement de cette fonction de luminosité avec quatre gaussiennes
(représentées en bleu) qui correspondent aux étoiles géantes (1), aux sous-géantes (2) et (3) et aux
naines (4).

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Nous avons obtenu un ratio de la densité des naines (k=4) sur celle des géantes (k=1) de 12.0,
de la densité des géantes sur celle des sous-géantes (k=2) de 2.3 et que la densité des sous-géantes
(k=2) est supérieure à celle des sous-géantes (k=3).







ci,2 > ci,3. (IV.22)
6 Les paramètres du modèle
Nous modélisons le disque de la galaxie par une somme de 20 composantes stellaires re-
présentées chacune par une fonction de distribution. Celle-ci est le produit de la densité verti-
cale d’étoiles, de la distribution cinématique et de la fonction de luminosité. Nous nous sommes
d’abord assurés de l’auto-cohérence dynamique. Puis, nous avons explicité l’ensemble des termes
qui gouvernent la distribution cinématique. Enfin, nous avons examiné la fonction de luminosité
locale qui va permettre d’ajouter des contraintes à la fonction de luminosité globale. Cemodèle est
très complexe et comporte beaucoup de paramètres libres dont la liste est donnée dans le tableau
IV.2.
type de paramètre symbole nombre
Densité
de chaque type d’étoiles (i=4) cik 4*20
de chaque composante (k=20)
Rapport des axes de (σU/σW)i 20
l’ellipsoïde σU/σV 1
Vitesse du soleil U⊙, V⊙ etW⊙ 3
Hauteur du soleil z⊙ 1
au dessus du plan galactique
Coefficient entre ka 1
courant asymétrique et
dispersion de vitesse
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Résultats du modèle cigal
En ajustant notre modèle du disque de la galaxie aux histogrammes de comptages, de mou-
vements propres et de vitesses radiales qui comprennent respectivement 22 050, 105 170 et 935
étoiles, nous avons pu séparer les étoiles naines des étoiles géantes et trouver les détails de la
cinématique des populations stellaires. Nous avons également déterminer la fonction de distribu-
tion cinématique locale. Elle montre directement qu’il existe un large fossé entre les propriétés du
disque mince et du disque épais.
1 Ajustement du modèle aux observations
Les 105 paramètres libres de notre modèle ont été ajustés grâce à une procédure de minimi-
sation d’une fonction χ2 qui traduit l’écart entre le modèle et les observations de comptage, de
mouvements propres et de vitesses radiales. La minimisation a été réalisé avec le logiciel MINUIT
(James 2004). La fonction χ2 donne un poids égal à chacun des quatre types de données . Ce qui
donne plus de poids au vitesse radiale bien que sa contribution en nombre d’étoiles est de deux
ordre de grandeur plus faible que pour les comptages et les mouvements propres. Elle s’écrit de











nobs et nmod sont les nombres d’étoiles observées et prédits par le modèle. Les indices de somma-
tion i et k correspondent respectivement aux différents intervalles des histogrammes et aux types
de données (= les comptages en magnitude mK, les mouvements propres µU, les mouvements
propres µV et les vitesses radiales Vr).
Ajuster un modèle avec autant de paramètres libres pose le problème de l’unicité de la so-
lution et de la robustesse de nos conclusions. Pour cela, nous avons exploré largement l’espace
des paramètres, en ajustant des sous-échantillons de nos observations et en ne faisant varier que
certains paramètres les autres étant fixés.
Nous avons dû fixer la vitesse du soleil V⊙ selon la direction V et imposé des limites aux
rapports d’axes de l’ellipsoïde :
– Pour le disque mince (σW ≤ 25 kms−1) , σU/σW > 1.5
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– Pour le disque épais (σW > 30 kms−1), σU/σW > 1.1.
Globalement, l’accord entre les observations et notre meilleur modèle est bon pour l’ensemble
des directions, magnitudes et types de données étudiées au cours de notre étude (voir les fig.
V.1, V.6, V.2, V.3, V.4 et V.5). Cependant, nous avons noté quelques différences qui requièrent les
remarques suivantes.
1.1 LES COMPTAGES
Nous avons ajusté les comptages stellaires de magnitudes 5.0 à 15.4 (fig. V.1). Nous nous
sommes intéressés aux étoiles situées dans un disque de 8 degrés de rayon autour des pôles nord
et sud galactiques. Globalement, nous obtenons un bon accord entre le modèle et les observa-
tions. Cependant, on peut noter qu’à la magnitude mK = 10, il semble y avoir un léger désaccord
qui est plus évident en direction du pôle nord qu’au pôle sud galactique. Nous verrons dans le
paragraphe 2 qu’il s’agit du signe de la transition entre étoiles naines et géantes. On peut aussi
remarquer une sorte de plateau dans les comptages aux magnitudes [13.5− 14.5]. Nous verrons
dans la suite paragraphe 3 qu’il s’agit du signe de la transition entre le disque mince et le disque
épais.
1.2 LES HISTOGRAMMES DE MOUVEMENTS PROPRES
Nous avons aussi ajusté les histogrammes demouvements propres µU et µV dans les directions
des pôle Nord et Sud galactiques par pas de 1 magnitude entre les magnitudes 6 et 9 et par pas
de 0.2 magnitude entre les magnitudes 9 et 14 (fig. V.2 et V.3). Pour les mouvements propres,
l’accord entre les observations et le modèle est bon, bien que moins satisfaisant que pour les
comptages et pour les vitesses radiales. En dessous de la magnitude mK = 10, la forme du pic des
histogrammes pour lemouvement propre µU n’est pas bien reproduite ni dans la direction du pôle
nord galactique ni au sud. Nous n’avons pu établir la source de cet écart entre les histogrammes et
le modèle. Il est peut-être le fruit d’une trop grande simplification de nos hypothèses (gaussiannité
des distributions de vitesse dans les directionsU et V, linéarité de la relation définissant le courant
asymétrique, constance du rapport des axes de l’ellipsoïde σU/σV , ...). Mais, il est aussi possible
que cette différence soit simplement due à l’impact des erreurs sur les mouvements propres.
Les histogrammes de mouvements propres pour les magnitudes les plus brillantes mK <7
(fig. V.2 et V.4) semblent montrer des sous-structures. Ces fluctuations sont proches d’un niveau
de bruit poissonien et donc marginalement significatives. Une de ces sous-structures pourrait
correspondre au courant d’Hercule (U¯ = −42 kms−1 et V¯ = −52 kms−1, Famaey et al. (2005)).
Les ailes des histogrammes de mouvement propre µU à magnitudes plus faibles que mK =
11 montrent des écarts qui expliquent la valeur importante du χ2 obtenu. Cependant, il faut no-
ter que l’ajustement s’est fait sur des histogrammes correspondant à des pas en magnitude plus
faibles 0.2 au lieu de 1 comme représenté sur les figures V.2, V.3, V.4 et V.5. De plus, de petites
différences existent entre les histogrammes dans les directions des pôles nord et sud galactiques.
Ces différences peuvent être dûes à des décalages entre les mouvements propres des pôles nord
et sud galactiques.
De même, les histogrammes de mouvement propre µV à magnitudes plus faibles que mK =
11 présentent un écart au niveau des ailes. Dans ce cas, le courant asymétrique est un paramètre
supplémentaire de l’ajustement qui influence la forme de la partie négative des histogrammes
(fig. V.3 et V.5). Cependant, nous pensons que les différences présentes entre le modèle et les
données ne remettent pas en cause notre détermination du courant asymétrique. En effet, il n’est
que marginalement corrélé aux autres paramètres du modèle.
1.3 LES HISTOGRAMMES DE VITESSES RADIALES
Même si nous n’avons que peu d’étoiles (2 × 500 étoiles) pour lesquelles nous disposons de
la mesure de la vitesse radiale, nous constatons un bon accord entre les histogrammes de vitesses
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radiales et le modèle pour les pôles nord des magnitudes mK 5.5 à 8.5 et sud des magnitudes mK
8.5 à 11.5 (fig. V.6).
Toutes ces remarques à propos des différences entre les observations et le modèle, nous in-
diquent de nouvelles directions de recherche à explorer. Nous pensons étendre cette étude du
disque galactique à l’ensemble des directions galactiques.
FIG. V.1 – Comparaison entre les histogrammes de comptages dans la direction du pôle Nord
(haut) et Sud (bas) galactique et le modèle (ligne trait-tirée bleu clair).
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FIG. V.2 – Comparaison entre les histogrammes de mouvements propres dans la direction du pôle
Nord galactique avec respectivement µU et µV de gauche à droite et le modèle (ligne trait-tirée
bleu clair) pour les magnitudes mK 6 à 10.

1 Ajustement du modèle aux observations
FIG. V.3 – Comparaison entre les histogrammes de mouvements propres dans la direction du pôle
Nord galactique avec respectivement µU et µV de gauche à droite et le modèle (ligne trait-tirée
bleu clair) pour les magnitudes mK 10 à 14. 
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FIG. V.4 – Comparaison entre les histogrammes de mouvements propres dans la direction du pôle
Sud galactique avec respectivement µU et µV de gauche à droite et le modèle (ligne trait-tirée bleu
clair) pour les magnitudes mK 6 à 10.

1 Ajustement du modèle aux observations
FIG. V.5 – Comparaison entre les histogrammes de mouvements propres dans la direction du pôle
Sud galactique avec respectivement µU et µV de gauche à droite et le modèle (ligne trait-tirée bleu
clair) pour les magnitudes mK 10 à 14.
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FIG. V.6 – Comparaison entre les histogrammes de vitesses radiales dans la direction du pôle Nord
galactique pour les magnitudes mK 5.5 à 8.5 (colonne de gauche) et pôle Sud galactique pour les




Avec notre modèle, nous pouvons établir les quantités respectives de naines et de géantes. En
effet, comme nous l’avons souligné dans le paragraphe 2, la magnitude absolue des géantes est
très différente de celle des naines (6 magnitudes de différence) pour notre sélection en couleur
J − K ∈ [0.5− 0.7]. De plus, les naines et les géantes se distinguent aussi par leurs mouvements
propres. Le mouvement propre d’une naine est 14 fois plus petit que celui d’une géante ayant la
même magnitude apparente et la même vitesse. Grâce à notre meilleur modèle, nous avons établi
la contribution de chaque type d’étoiles pour les comptages (fig. V.7), les mouvements propres
(fig. V.8, V.9, V.10 et V.11) et les vitesses radiales (fig.V.12 et V.13).
Dans la direction des pôles la plupart des étoiles brillantes sont des géantes. A mK = 7.2 seule-
ment 10% des étoiles sont des naines. A mK = 9.6, la proportion de géantes n’est plus que 50 %.
Ceci est en contradiction avec les travaux de Cabrera-Lavers et al. (2005) qui estiment qu’à magni-
tude mK < 10, les géantes représentent encore 90 % des étoiles. Or, Cabrera-Lavers et al. (2005) se
basent sur le modèle de Wainscoat et al. (1992) qui suppose un disque avec une échelle de hauteur
de 270 pc pour les géantes et 325 pc pour les naines. Avec notre modèle, nous trouvons une échelle
de hauteur de 225pc pour les géantes comme pour les naines. Ceci explique pourquoi nous trou-
vons plus de naines aux magnitudes brillantes (mK <10).
Aux magnitudes les plus faibles, les étoiles naines dominent. A magnitude mK =11.6, les
naines représentent 80% des étoiles pour seulement 10% de géantes. La transition 50% - 50%
entre les géantes - sous-géantes et les naines se produit à magnitude mK = 10.1. Ceci est un ré-
sultat robuste de notre étude et dépend faiblement des magnitudes absolues adoptées pour les
naines et les géantes. Un autre test serait de vérifier pour un intervalle de couleur plus large que
le résultat reste le même.
Les spectres de RAVE apportent une confirmation de la répartition des étoiles suivant leur
type. En effet, les spectres RAVE permettent de déterminer les paramètres stellaires comme la
température effective Te f f , la métallicité [Fe/H] , la vitesse de rotation Vrot et aussi la gravité de
surface log(g). Avec ces données, nous avons défini les étoiles géantes comme celles ayant un
log(g) <3 et les étoiles naines celles avec un log(g) >4. La figure V.13 montre que notre meilleur
modèle est en bon accord avec la quantité de géantes et de naines observées par RAVE.
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FIG. V.7 – Contribution de chaque type d’étoiles tel qu’il est défini par le modèle pour les comp-
tages dans la direction des pôles Nord (haut) et Sud (bas) galactiques. Le modèle de l’ensemble
des étoiles est la courbe bleu clair. La contribution des géantes, des sous-géantes 1 et 2 et de naines
est représentée par les courbes respectivement rouge, bleu foncé, violet et vert.
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FIG. V.8 – Contribution de chaque type d’étoiles pour chaque histogramme de mouvements
propres dans la direction du pôle Nord galactique avec respectivement µU et µV de gauche à
droite, pour les magnitudes mK 6 à 10. Le modèle de l’ensemble des étoiles correspond à la ligne
bleu clair. La contribution des géantes, des sous-géantes 1 et 2 et de naines est représentée par les
courbes respectivement rouge, bleu foncé, violet et vert.
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FIG. V.9 – Contribution de chaque type d’étoiles pour chaque histogramme de mouvements
propres dans la direction du pôle Nord galactique avec respectivement µU et µV de gauche à
droite, pour les magnitudes mK 10 à 14. Le modèle de l’ensemble des étoiles correspond à la ligne
bleu clair. La contribution des géantes, des sous-géantes 1 et 2 et de naines est représentée par les
courbes respectivement rouge, bleu foncé, violet et vert
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FIG. V.10 – Contribution de chaque type d’étoiles pour chaque histogramme de mouvements
propres dans la direction du pôle Sud galactique avec respectivement µU et µV de gauche à droite,
pour lesmagnitudesmK 6 à 10. Lemodèle de l’ensemble des étoiles correspond à la ligne bleu clair.
La contribution des géantes, des sous-géantes 1 et 2 et de naines est représentée par les courbes
respectivement rouge, bleu foncé, violet et vert.
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FIG. V.11 – Contribution de chaque type d’étoiles pour chaque histogramme de mouvements
propres dans la direction de pôle Sud galactique avec respectivement µU et µV de gauche à droite,
pour les magnitudes mK 10 à 14. Le modèle de l’ensemble des étoiles correspond à la ligne bleu
clair. La contribution des géantes, des sous-géantes 1 et 2 et de naines est représentée par les
courbes respectivement rouge, bleu foncé, violet et vert
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FIG. V.12 – Colonne de gauche : Contribution de chaque type d’étoiles pour chaque histogramme
de vitesses radiales en direction du pôle nord galactique, pour les magnitudes mK 5.5 à 8.5.
Colonne de droite : Contribution de chaque type d’étoiles pour chaque histogramme de vitesses
radiales en direction du pôle sud galactique, pour les magnitudes mK 8.5 à 11.5.
Le modèle de l’ensemble des étoiles correspond à la ligne bleu clair. La contribution de chaque
type d’étoiles pour les vitesses radiales telle qu’elle est déterminée par le modèle. Les géantes
sont représentées par la courbe rouge les sous-géantes par les courbes bleu foncé et violette et les
naines par la courbe verte.
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FIG. V.13 – Comparaison entre les histogrammes de vitesses radiales en direction du pôle sud
galactique et le modèle (ligne bleu clair), pour les magnitudes mK 8.5 à 11.5.
Chaque graphe contient en plus :
Colonne de gauche : L’histogramme de vitesses radiales des géantes (histogramme rouge) et leur
contribution telle qu’elle est déterminée par le modèle (courbe rouge).
Colonne de droite : L’histogramme de vitesses radiales des naines (histogramme vert) et leur





La décomposition cinématique qui ajuste le mieux l’ensemble des observations (comptages,
mouvements propres et vitesses radiales) présente principalement trois structures (fig. V.14). Nous
identifions le disque mince comme les composantes avec une dispersion en vitesse verticale σW
entre 10-25 kms−1 (première structure) et le disque épais entre 30-45 kms−1 (deuxième structure).
Les dernières composantes non nulles à environ σW ∼ 65kms−1 (troisième structure) sont né-
cessaires pour ajuster les comptages aux magnitudes les plus faibles (mK ∼ 15). Ces dernières
composantes ne résultent pas de l’ajustement des histogrammes de mouvements propres qui
malheureusement s’arrête à la magnitude mK ∼ 14. C’est pourquoi, nous ne pouvons établir la
nature exacte de cette dernière composante. On peut émettre deux hypothèses il s’agit soit d’une
deuxième composante du disque épais, soit tout simplement du halo. Un test possible, si nous
disposions de l’information cinématique, serait d’examiner la valeur du courant asymétrique. En
effet s’il s’agit d’une seconde composante du disque épais, la valeur du courant asymétrique se-
rait proche de celle du disque épais. Alors que dans le cas du halo, cette valeur serait différente
(plus grande).
FIG. V.14 – Distribution cinématique correspondant au modèle qui ajuste le mieux l’ensemble des
données
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L’interprétation cinématique des comptages (fig. V.15) est un peu compliquée. En effet, on a
à la fois les deux groupes cinématiques (disque mince et disque épais), mais aussi les différents
types d’étoiles (principalement les géantes et les naines). Aux magnitudes les plus brillantes mK
[5-10], nous avons vu que les géantes dominent les comptages. Comme le montre la figure V.15,
les géantes peuvent être divisées en deux groupes les géantes du disque mince pour les magni-
tudes mK = [5-7] et les géantes du disque épais mK = [7-10]. Pour les magnitudes plus faibles mK
[10-15], on a cette fois-ci une majorité de naines. Les naines du disque mince dominent les comp-
tages aux magnitudes mK 10 à 13.5. Au delà de la magnitude mK = 13.5, il ne reste pratiquement
plus que les naines du disque épais.
La complétude du catalogue 2MASS pour notre sélection en couleur J-K = [0.5-0.7] s’arrête à
la magnitude mK = 15.4. Par conséquent, les observations ne rendent pas compte de l’ensemble
du disque épais pour les naines. De même, du fait de notre coupure en couleur, une partie des
géantes de faible métallicité est exclue. Ces deux remarques expliquent en partie pourquoi, nous
sommes prudents quant à la nature de la troisième composante cinématique σW ∼ 65kms−1. Elle
est présente sous forme de géantes entre les magnitudesmK 7.5 à 13.5 et de naines auxmagnitudes
mK > 11. Cependant, elle reste très inférieure en nombre aux autres composantes cinématiques.
La compréhension des comptages nous guide dans l’interprétation des histogrammes de vi-
tesses radiales et mouvements propres. Cette fois-ci, chaque histogramme correspond à un inter-
valle de magnitudes et donc à une proportion de naines et de géantes. On peut donc regarder
globalement les composantes cinématiques (disque mince et disque épais).
Pour les vitesses radiales (fig. V.16), la contribution du disque épais augmente entre les ma-
gnitudes mK = [5.5-9.5], puis diminue entre les magnitudes mK = [9.5-11.5]. Jusqu’à magnitude
mK = 9.5, les géantes dominent. On passe donc du disque mince au disque épais. Mais au delà de
mK = 9.5, les naines deviennent majoritaires, on revient au disque mince.
Le même effet est visible pour les mouvements propres (fig. V.17, V.18, V.19 et V.20) entre
magnitude mK = [6.0-12.0]. Au delà de la magnitude mK = 12, la contribution du disque épais
augmente à nouveau. En effet, les naines sont suffisamment éloignées pour sonder le disque épais.
La troisième composante cinématique (σW ∼ 65kms−1) n’est visible qu’à magnitude mK ∼ 10, où
elle complète la contribution du disque épais.
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FIG. V.15 – Contributions du disque mince (lignes fines continues bleu clair), du disque épais
(lignesmoyennement épaisses continues) et de la troisième composante (lignes très épaisses conti-
nues) par types d’étoiles (les géantes sont en rouge, les naines en vert) pour les histogrammes de
comptages dans la direction des pôles Nord (haut) et Sud (bas) galactiques. Le modèle complet
est représenté une ligne pointillée bleu clair.

Chap. V Résultats du modèle cigal
FIG. V.16 – Contributions du disque mince (lignes fines continues bleu clair) et du disque épais
(lignes épaisses continues bleu clair) aux histogrammes de vitesses radiales dans la direction du
pôle Nord galactique pour les magnitudesmK 5.5 à 8.5 (colonne de gauche) et pôle Sud galactique
pour les magnitudes mK 11.5 à 8.5 (colonne de droite). Le modèle complet est représenté par une
ligne pointillée bleu clair. La troisième composante cinématique n’est pas représentée.
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FIG. V.17 – Contributions du disque mince (lignes fines continues bleu clair) et du disque épais
(lignes épaisses continues bleu clair) aux histogrammes de mouvements propres dans la direction
du pôle Nord galactique avec respectivement µU et µV de gauche à droite pour les magnitudes 6
à 10. Le modèle est représenté par une ligne pointillée bleu clair. La troisième composante ciné-
matique n’est pas représentée.
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FIG. V.18 – Contributions du disque mince (lignes fines continues bleu clair) et du disque épais
(lignes épaisses continues bleu clair) aux histogrammes de mouvements propres dans la direction
du pôle Nord galactique avec respectivement µU et µV de gauche à droite pour les magnitudes
10 à 14. Le modèle est représenté par une ligne pointillée bleu clair. La troisième composante
cinématique n’est pas représentée.
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FIG. V.19 – Contributions du disque mince (lignes fines continues bleu clair) et du disque épais
(lignes épaisses continues bleu clair) aux histogrammes de mouvements propres dans la direction
du pôle Sud galactique avec respectivement µU et µV de gauche à droite pour les magnitudes 6 à
10. Le modèle est représenté par une ligne pointillée bleu clair. La troisième composante cinéma-
tique n’est pas représentée.
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FIG. V.20 – Contributions du disque mince (lignes fines continues bleu clair) et du disque épais
(lignes épaisses continues bleu clair) aux histogrammes de mouvements propres dans la direction
du pôle Nord (2 colonnes de gauche) et Sud (2 colonnes de droites) galactique avec respectivement
µU et µV de gauche à droite pour les magnitudes 10 à 14. Le modèle est représenté par une ligne
pointillée bleu clair. La troisième composante cinématique n’est pas représentée.
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3.2 TESTS SUR LA DISCONTINUITÉ DES COMPOSANTES CINÉ-
MATIQUES
Sur la décomposition cinématique de notre meilleur modèle, nous identifions le disque mince
comme les composantes avec une dispersion de vitesse σw ∈ [10-25] km s−1 et le disque épais
comme les composantes avec une dispersion de vitesse σw ∈ [30-45] km s−1 (tab. V.1). Cette dé-
composition montre clairement une discontinuité cinématique entre disque mince et disque épais.
no σw, i φkin,i erreur erreur
(km s−1) absolue en %
1 3,5 0,00 – –
2 7,0 0,00 – –
3 10,5 2044,13 720,50 35,25
4 14,0 596,69 493,81 82,76
5 17,5 1618,79 169,57 10,48
6 21,0 385,76 92,03 23,86
7 24,5 234,53 54,72 23,33
8 28,0 3,85 35,10 >100
9 31,5 53,21 33,09 62,19
10 35,0 79,16 30,73 38,82
11 38,5 64,71 63,76 98,53
12 42,0 27,49 66,31 >100
13 45,5 216,96 44,07 20,32
14 49,0 2,63 39,19 >100
15 52,5 0,38 0,08 21,05
16 56,0 0,04 0,04 100,00
17 59,5 0,29 0,11 37,93
18 63,0 4,83 31,72 >100
19 66,5 5,86 30,88 >100
20 70,0 2,69 0,05 1,86
TAB. V.1 – Liste des valeurs des composantes cinématiques φkin,i avec leur barre d’erreur absolue
et relative en pourcentage.
Pour tester la robustesse de ce résultat nous avons effectué deux tests. Premièrement, nous
avons imposé que la décomposition cinématique soit "continue" ( fig. V.21). Pour cela, nous avons
ajouté à notre procédure de minimisation un poids qui est fonction de l’écart entre les valeurs des
composantes correspondant aux dispersions de vitesse entre 20 et 30 kms−1. Dans ce cas, nous ne
pouvons ajuster précisément les comptages, les mouvements propres et les vitesses radiales. Dans
le tableau V.2, nous comparons la qualité d’ajustement entre notre meilleur modèle et un modèle
où nous avons imposé que la décomposition cinématique soit continue (fig. V.21 ). On constate que
le modèle "continu" est systématiquement moins bien ajusté aux observations. En particulier pour
les comptages, la valeur du χ2 passe de 1.61 pour la décomposition "discontinue" à 3.40 pour la
décomposition "continue" dans la direction du pôle sud galactique et de 1.78 à 2.03 au nord. Dans
les deux cas, les comptages aux magnitudes mK plus faibles que 12 sont mal reproduits. Pour
les mouvements propres, la différence entre les deux modèles est moins marquée. Mais tous les
désaccords déjà mentionnés au paragraphe 1 restent et sont même amplifiés par la décomposition
continue.
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FIG. V.21 – Distribution cinématique correspondant au modèle où nous avons forcé les compo-
santes cinématiques à ne pas présenter de creux entre σW = 20 et 30 kms−1.
NGP SGP
Type d’observation Magnitude χ2 (1) χ2 (2) χ2 (1) χ2 (2)
Comptage 5.0-15.4 1.78 2.03 1.61 3.40
Mouvement propre µU 6.0-7.0 0.83 0.84 0.69 0.70
- 7.0-8.0 1.20 1.27 0.94 0.94
- 8.0-9.0 2.58 3.21 2.68 3.10
- 9.0-10.0 3.88 4.81 3.47 4.38
- 10.0-11.0 8.30 7.67 9.88 8.34
- 11.0-12.0 24.58 29.19 14.58 14.46
- 12.0-13.0 25.53 35.03 16.15 24.89
- 13.0-14.0 10.66 12.36 8.62 8.08
Mouvement propre µV 6.0-7.0 0.59 0.66 0.66 0.72
- 7.0-8.0 0.77 1.00 0.62 0.55
- 8.0-9.0 1.36 1.59 1.12 1.40
- 9.0-10.0 3.43 3.87 4.52 4.83
- 10.0-11.0 6.77 6.27 4.90 4.46
- 11.0-12.0 22.74 28.94 9.88 12.77
- 12.0-13.0 29.05 50.30 18.11 27.42
- 13.0-14.0 17.33 36.95 31.08 24.16
Vitesse radiale 5.5-6.5 0.39 0.63 - -
- 6.5-7.5 0.78 1.14 - -
- 7.5-8.5 0.41 0.52 - -
- 8.5-9.5 - - 0.87 0.81
- 9.5-10.5 - - 0.63 0.68
- 10.5-11.5 - - 0.82 0.85
TAB. V.2 – Comparaison de la qualité de l’ajustement χ2 pour le modèle avec une décomposition
montrant une discontinuité entre disque mince et disque épais (1) et celui sans discontinuité (2).
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Deuxièmement, nous avons examiné les histogrammes de comptages en fonction de la dis-
tance n(z) et non plus en fonction de la magnitude n(m), comme précédemment. Pour faire cela,
nous devons utiliser des distances photométriques zphot calculées comme suit :
zphot = 10(mK−MK+5)/5 (V.2)
où mK est la magnitude apparente de l’étoile et MK est sa magnitude absolue. Cette magnitude
absolue dépend du type d’étoiles. Dans notre échantillon, nous avons principalement deux types
d’étoiles : les géantes du clump et les naines de type K. Il n’est pas possible a priori de connaître
le type d’une étoile connaissant sa magnitude apparente. Cependant, si l’on considère que toutes
les étoiles sont d’un seul type, les étoiles de l’autre type sont projetées à une fausse distance. Si on
suppose que toutes les étoiles sont des naines, les géantes se retrouvent regroupées à une distance
inférieure à 200 pc. Dans l’autre cas, les naines sont placées au delà de 1500 pc. On peut ainsi éta-
blir les histogrammes de comptage des naines en fonction de la distance en direction des pôles
nord et sud galactiques (fig. V.22) en excluant les étoiles entre 0 et 200 pc et ceux des géantes en
excluant les étoiles au delà de 1500 pc. Cependant, le nombre de géantes de notre échantillon étant
trop petit, il ne permet pas de tirer de conclusions claires de l’analyse de ces comptages. Aussi,
nous n’examinerons que les comptages des naines.
Ils montrent un maximum bien défini à zphot=700pc en direction du pôle nord galactique et
500 pc au sud, puis un clair minimum à 0.9-1.1 kpc et enfin une nouvelle augmentation de la den-
sité à plus grande distance. Si l’on superpose notre modèle à ces courbes. On interprète le pic
comme le maximum en nombre des naines du disque mince, l’augmentation à grande distance
comme la contribution du disque épais et le minimum comme le signe de la transition entre les
deux. Ce minimum impose une discontinuité des composantes cinématiques que notre modèle
reproduit imparfaitement. Deux raisons peuvent expliquer la difficulté de notre modèle à repro-
duire les données : soit le pas de notre décomposition cinématique n’est pas assez fin, soit au
niveau de la transition les disques ne se comportent plus comme des composantes isothermes.
La magnitude absolue des étoiles naines dépend de la métallicité [Fe/H] et de l’âge ce qui cor-
respond à une dispersion de l’ordre de 0.5 magnitudes autour de la magnitude absolue moyenne.
Examinons l’effet de la métallicité. Pour les naines du disque épais qui ont une métallicité plus
petite, leur magnitude absolue peut être de 0.2 à 0.4 magnitudes plus faibles. Ceci conduit à une
surestimation de 10 à 15 % de leur distance. Donc, la figure V.22 ne suffit pas à elle seule à démon-
trer l’existence d’un minimum franc entre le disque mince et le disque épais. Aussi, nous avons
recalculé les distances photométriques en faisant varier régulièrement la magnitude absolue en
fonction de la métallicité MK([Fe/H]) entre le disque mince et le disque épais. Nous avons sup-
posé que la métalicité [Fe/H] varie de 0 à -0.7 dex et donc que la magnitude absolue MKvarie de
0.3 mag, ce qui donne :
MK([Fe/H]) = MK,0 + 0.03 ∗ (mK − 5.0) (V.3)
où MK,0 est la magnitude absolue pour une métallicité typique du disque mince MK,0 = 4.15 et
mK la magnitude apparente.
Sur la figure V.23 ainsi produite, l’introduction d’un changement de la magnitude absolue
en fonction de la métallicité a lissé les courbes précédentes et a décalé les maximums vers des
z plus petits. Mais, un creux dans les comptages à z∼ 1 kpc reste visible. Ce minimum dans la
distribution des étoiles apporte une preuve directe de la discontinuité entre les composantes avec
une faible dispersion de vitesse (σW=10-25 kms−1) et les composantes avec une dispersion de
vitesse plus grande (σW=30-45.5 kms−1).














































FIG. V.22 – Distribution verticale en nombre pour les étoiles naines en utilisant les distances pho-
tométriques pour les pôles nord (haut) et sud (bas) galactiques. Les histogrammes avec les barres
d’erreurs sont les observations sur lesquelles on a superposé le modèle (ligne pointillée), ainsi que


















































FIG. V.23 – Distribution verticale en nombre pour les étoiles naines en utilisant les distances pho-
tométriques avec une variation régulière de la métallicité [Fe/H] entre les disques mince et épais
pour les pôles Nord (haut) et Sud (bas) galactiques.

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3.3 ÉCHELLES DE HAUTEUR
Comme nous l’avons vu au chapitre 2.1, la densité en étoile ρ(R, z) des disques mince et épais
peut être représentée par une double exponentielle fonction de la distance au centre de la galaxie
R et de la hauteur au-dessus du plan z :








où ρ⊙ est la densité locale, R⊙ et z⊙ la distance au centre de la galaxie et la hauteur au dessus du
plan de la galaxie du Soleil, hR l’échelle de longueur et hz l’échelle de hauteur. Dans un premier
temps, nous avons fixé l’échelle de longueur à hR =3 kpc.
Pour déterminer l’échelle de hauteur, il suffit de tracer le logarithme de la distribution en
densité d’étoiles en fonction de la hauteur au dessus du plan logρ(z). Pour tracer cette courbe,
nous allons ajouter les contributions ρi(z) de l’ensemble des composantes cinématiques qui se
calculent de la manière suivante :





où φkin,i est la densité locale de chaque composante cinématique défini par notre modèle (voir fig.
V.14 et tab. V.1).
Le logarithme de la distribution en densité en fonction de la hauteur log(ρ(z)) reproduit la
forme bien connue en double exponentielle avec un changement de pente à z=500-700 pc (fig.
V.24). Ce changement de pente est une manifestation de la transition entre le disque mince et le
disque épais. En effet, cette caractéristique peut-être modélisée par deux composantes (le disque
mince et le disque épais cf. Gilmore & Reid (1983)). Ceci est une indication de la discontinuité
entre le disque mince et le disque épais dans notre galaxie. L’ajustement de la courbe log(ρ(z)) de
la figure V.24 donne une échelle de hauteur de 217± 15 pc pour le disque mince et 1064± 38 pc
pour le disque épais.
Nous pouvons, en plus, déterminer l’échelle de hauteur des disquemince et épais séparément.
Nous identifions le disque mince comme les composantes avec une dispersion verticale de vitesse
σW plus petite que 25 kms−1 et le disque épais comme les composantes avec une dispersion
verticale de vitesse entre 30 et 45.5 km s−1. Avec ce choix, nous pouvons ajuster une exponentielle
pour le disque mince. Nous obtenons une échelle de hauteur de 225± 10 pc si nous considérons la
partie de la courbe qui correspond à des distances entre 200 et 800 pc. Pour le disque épais, nous
obtenons 1048± 36 pc, si nous considérons la partie de la courbe qui correspond à des distances
entre 0.2 et 1.5 kpc.
Les erreurs sur ces échelles de hauteur ont été calculées à partir de l’évaluation de l’erreur de
chaque composante cinématique (tab. V.1). Nous avons tiré aléatoirement les valeurs des com-
posantes. Puis, nous avons évalué la valeur des échelles de hauteur. Nous avons ainsi obtenu les
erreurs sur l’échelle de hauteur du disquemince et du disque épais indépendamment et ensemble.
Il y a plus d’étoiles géantes du disque épais que du disque mince à des distances plus grandes
que 500 pc ou ce qui est équivalent pour les étoiles de magnitude K supérieure à 7.0. Au delà de
magnitude 9, la proportion de géantes par rapport à celle des sous-géantes et des naines décroît
rapidement. A la magnitude 9.6, les étoiles géantes ne représentent plus que la moitié des étoiles
et leur distance est supérieure à 1.7 kpc. Aussi, nous devons être prudent dans l’analyse du disque
épais avec les étoiles géantes du clump. Nous devons d’abord déterminer les contributions des
sous-géantes et des naines. Nous obtenons une échelle de hauteur de 1048 ± 36 pc qui est en
accord avec la valeur obtenue par Cabrera-Lavers et al. (2005) entre 1065 et 1216 pc. La situation
est plus simple pour les naines qui dominent les comptages aux magnitudes mK > 11 (c’est à dire
des distances supérieures à 240 pc).
Pour des distances inférieures à 200 pc, la courbe V.24 n’est pas exponentielle. Ceci vient du
fait que nous avons mis à zéro les composantes correspondant aux dispersions de vitesse les
 Les indices m et e indiquent qu’il s’agit d’une quantité du disque mince ou du disque épais.

4 Paramètres cinématiques
plus faibles ( < 8 kms−1 ). Malheureusement, cela nous empêche de comparer directement, notre
estimation de la densité des disques minces et épais avec les valeurs de Cabrera-Lavers et al.
(2005). Cependant, nous pouvons quand même estimer le rapport du nombre d’étoiles du disque
mince et du disque épais. Nous obtenons un rapport de 8.7 % pour les étoiles naines.
FIG. V.24 – Distribution en densité des étoiles en fonction de la distance au plan galactique pour
l’ensemble des étoiles (ligne pointillée), pour le disque mince (ligne fine continue) et le disque
épais (ligne épaisse continue). L’identification des contributions du disque mince et du disque
épais est basée sur la décomposition cinématique de notre meilleur modèle.
4 Paramètres cinématiques
Beaucoup des propriétés cinématiques stellaires obtenues avec notre modèle qui ajuste le
mieux les observations sont compatibles avec des résultats obtenus précédemment. Nous allons
faire la comparaison avec l’analyse des données d’HIPPARCOS (Dehnen & Binney 1998, Bie-
naymé 1999, Nordström et al. 2004, Cubarsi & Alcobé 2004, Famaey et al. 2005) ainsi qu’avec les
résultats publiés avec les échantillons obtenus antérieurement utilisant une grande variété d’ou-
tils pour identifier les composantes du disque fin et du disque épais (Bartasiute 1994, Flynn &
Morell 1997, Soubiran et al. 2003, Pauli et al. 2005). Nous allons examiner le courant asymétrique,
les rapports d’axe de l’ellipsoïde et la vitesse du soleil.
4.1 COURANT ASYMÉTRIQUE
Le courant asymétrique Vasym est la tendance d’une population d’étoiles à avoir une vitesse de
rotation moyenne autour du centre galactique en retard par rapport au référentiel standard local




où σRR est la dispersion de vitesse radiale et ka le coefficient de courant asymétrique qui est un
paramètre de notre modèle. La détermination de ce dernier est hautement corrélé à V⊙. En effet,
nous n’ajustons pas les populations avec de petites dispersions de vitesse et de petit Vasym . En

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conséquence, la pente de la relation, Vasym versus σU, est moins bien contrainte. Pour améliorer
la détermination de ka, nous avons adopté la valeur de la vitesse du soleil suivant V obtenue par
Dehnen & Binney (1998) et Bienaymé (1999) qui est V⊙ = 5.2 kms−1.
Ainsi, nous trouvons une valeur pour le coefficient de courant asymétrique de :
ka = 76± 4kms−1.
Ce qui est en accord avec la valeur obtenue pour les étoiles proches d’HIPPARCOS de 80±5 kms−1
(Dehnen & Binney 1998).
Ce qui se traduit par un courant asymétrique de Vasym = 33±2 kms−1 par rapport au référen-
tiel standard local pour le disque épais. Nous remarquons que cette valeur est proche de celle
de Chiba & Beers (2000) et des autres estimations obtenues précédemment. Mais elle diffère des
valeurs souvent mentionnées de 50-100 kms−1 obtenues à partir d’échantillons ’pencil-beam’. Ces
derniers sont peut-être plus affectés par les étoiles du groupe d’Arcturus qui dominent pour des
valeurs de z plus grandes.
4.2 LES RAPPORTS D’AXES DE L’ELLIPSOÏDE
Avec notre meilleur modèle, nous obtenons une valeur de rapport des axes de l’ellipsoïde
σU/σV (pris comme étant le même pour toutes les composantes) de :
σU/σV = 1.44± 0.02.
Pour les rapports (σU/σW)i, leurs valeurs sont significativement plus petites que celles publiées
utilisant des échantillons locaux d’étoiles. Pour le disque mince, nous trouvons que σU/σW est
compris entre 1.50 et 1.62, à comparer aux valeurs publiées qui donnent σU/σW ∼ 2 par les au-
teurs utilisant les étoiles du catalogueHIPPARCOS (comme par exemple Dehnen& Binney (1998),
Bienaymé (1999)). Pour le disque épais, nous obtenons σU/σW=1.1, au lieu de ∼ 1.5− 1.7 habi-
tuellement obtenu avec les étoiles locales du disque épais par les autres auteurs.
Bien qu’il n’y ait pas de raison dynamique qui empêche le rapport σU/σW de varier avec z,
nous pensons que notre faible valeur de σU/σW du disque épais pour des z grands résulte d’un
biais de notre modèle. En effet les parties externes de certains histogrammes de mouvements
propres ne sont pas précisément ajustées. Ceci est peut-être la conséquence d’un choix incorrect
du potentiel vertical ou, comme nous le pensons, plus probablement de la non-isothermalité des
distributions de vitesse réelle. Cette suspicion est renforcée par le fait que l’ajustement de chaque
histogramme de mouvements propres pris séparément avec un jeu de gaussiennes donne des
valeurs plus larges pour σU/σW .
4.3 VITESSE ET POSITION DU SOLEIL
Nous obtenons pour le mouvement relatif du soleil par rapport au référentiel local standard
(LSR) de :
U⊙ = 8.5 ± 0.3kms−1
et
W⊙ = 11.1 ± 1.0kms−1.
En supposant la symétrie entre les pôles nord et sud galactiques, la comparaison des comp-
tages dans ces deux directions (fig. V.1 et V.22), nous a permis d’obtenir la valeur de la hauteur du
soleil au dessus du plan du disque de la galaxie :
z⊙ = 20.0± 2.0pc.
Nous avons pour cela supposé que le nord et le sud sont symétriques.
 nous n’ajustons pas les comptages stellaires pour des magnitudes mK < 6

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4.4 COMPARAISONS AVEC D’AUTRES MODÈLES
Nos résultats peuvent être directement comparés avec les récentes analyses de Vallenari et al.
(2006) des populations stellaires en direction du pôle nord galactique en utilisant la photométrie
en B, en V et en R et les mouvements propres des populations stellaires (Spagna et al. 1996). Leur
modèle est dynamiquement cohérent mais basé sur des hypothèses très différentes des nôtres.
Pour chaque population stellaire, ils supposent que dans le plan galactique σ2zz est proportionnel
à la densité stellaire ρ (van der Kruit & Searle 1982). Ils supposent aussi que chaque dispersion de
vitesse, σ2zz et σ2RR, suit des lois exponentielles avec la même échelle de profil exponentielle que la
densité surfacique demasse (Lewis & Freeman 1989). Vallenari et al. (2006) trouvent des propriétés
du disque épais très proches de celles que nous avons obtenues. Ils obtiennent : σW=38±7kms−1,
σU/σV=1.48, Vlag = 42± 7 kms−1, et pour l’échelle du disque épais 900 pc. Cependant, ils trouvent
une valeur pour σU/σW de 1.9. Ils disent aussi qu’ "ils ne trouvent pas de gradient de vitesse signi-
ficatif dans le disque épais", impliquant que le disque épais doit être une composante isotherme.
5 Fonction de luminosité
Notre ajustement des comptages et de la cinématique des étoiles distantes contraint la fonction





























FIG. V.25 – Fonction de luminosité des étoiles de type spectral K. l’histogramme vert avec les
barres correspond à notre détermination de la fonction de luminosité locale. Celui en rouge est
celui déterminé par Cabrera-Lavers et al. (2005) recalé arbitrairement. La ligne continue est la
fonction de luminosité obtenue pour notre meilleur modèle.
Pour déterminer la fonction de luminosité locale, il faut connaître précisément la magnitude

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apparente en K et la distance des étoiles. Nous avons donc besoin du catalogue HIPPARCOS
qui donne la distance des étoiles avec une erreur σpi/pi < 10% pour des étoiles situées à moins
de 125 pc et d’un catalogue qui donne avec une bonne précision sur la magnitude en J et en K
des étoiles. Bien que le catalogue 2MASS ait une grande précision photométrique comme nous
l’avons vu au paragraphe 3.1, elle est moindre pour les étoiles qui correspondent à celles d’HIP-
PARCOS.En effet, les étoiles du catalogue HIPPARCOS sont des étoiles brillantes.
C’est pourquoi, Cabrera-Lavers et al. (2005) ont déterminé la fonction de luminosité locale
en utilisant une cross-identification des étoiles d’HIPPARCOS avec celles d’MSX. Cependant, le
catalogue MSX ne comporte pas de mesure de la magnitude en J et en K. Pour la magnitude en K
mK, ils l’ont estimé à partir de la magnitude de la bande A de MSX de la manière suivante :
mK = A− 0.1 (V.8)
Pour la magnitude en J mJ qui sert à faire la sélection en couleur, ils ont transformé la sélection
en J-K=[0.5-0.7] par une sélection en V-K=[2.3-2.9]. Or selon notre propre cross-identification d’
HIPPARCOS-MSX et de 2MASS pour les étoiles non saturées leur sélection en V-K correspond
principalement aux étoiles avec la couleur J-K entre 0.6 et 0.7 plutôt que entre 0.5-0.7 (fig. V.26).
Nous avons donc redéterminé la fonction de luminosité en cross-identifiant les catalogues
2MASS-HIPPARCOS pour lesquels nous n’avons gardé que les étoiles avec une magnitude V<7.3
ou une distance d<125 pc et utilisant une sélection en couleur V-K entre 2.0 et 2.6, qui correspond
mieux à l’intervalle de couleur J–K = [0.5-0.7].
La comparaison de la fonction de luminosité déterminée avec notre modèle que ce soit avec
la fonction de luminosité locale déterminée par Cabrera-Lavers et al. (2005) ou la nôtre (fig. V.25)
donne un accord relativement satisfaisant sachant de plus que notre modélisation n’inclut pas les
populations stellaires avec des petites dispersions de vitesses (σW < 8 kms−1).



































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































FIG. V.26 – DiagrammeHR basé sur la cross-identification des étoiles des catalogues HIPPARCOS,
MSX et 2MASS. Les points bleus correspondent aux étoiles sélectionnées par Cabrera et al. (2005)
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Conclusion
Le but de mon travail de thèse était d’améliorer la connaissance que nous avons de la structure
du disque de la galaxie. Plus particulièrement, je visais l’objectif d’effectuer une décomposition
cinématique du disque. Dans ce cadre, j’ai, d’abord, élaboré des échantillons, dont je vais rappeler
les principaux intérêts pour mon étude. Je présenterai ensuite les résultats des deux méthodes
d’analyse cinématique du disque que j’ai utilisées. J’en tirerai les conséquences pour les scénarios
de formation de la galaxie. J’évoquerai enfin quelques pistes pour des études futures, ainsi que
les projets qui devraient contribuer à améliorer notre connaissance de la galaxie et de son histoire.
1 Intérêts des échantillons
J’ai bénéficié du développement de grands relevés de mesures photométriques, de mouve-
ments propres et de vitesses radiales des étoiles de la galaxie. Ces relevés sont de plus d’une
grande précision. À partir de ceux-ci, j’ai constitué des échantillons qui m’ont servi pour mon
étude du disque de la galaxie.
Pour la photométrie, j’ai choisi d’utiliser les magnitudes en K des étoiles. En effet, les magni-
tudes apparentes en infrarouge des étoiles sont moins affectées par le phénomène d’extinction. Il
n’est pas nécessaire de corriger ces données avec un modèle de distribution spatiale de la pous-
sière dans la galaxie. J’ai aussi effectué une sélection en couleur (J-K=[0.5-0.7]) pour ne garder que
les étoiles de type spectral K. Ces étoiles qui peuvent être des étoiles de la séquence principale ou
des étoiles géantes ont des magnitudes absolues bien définies et très différentes. Pour les naines,
nous trouvons une magnitude absolue de MK = 4.15 avec une dispersion de∼0.2-0.4. Les géantes
ont une magnitude absolue de MK = −1.61 avec une dispersion de 0.3. En outre, comme nous
avons effectué une sélection en couleur, nous n’avons que des géantes du clump de métallicité
plus grande que -0.8 dex dans nos échantillons.
Pour la cinématique, les pôles galactiques présentent l’avantage qu’ils simplifient l’analyse des
mouvements des étoiles. En direction des pôles galactiques, il n’y pas de couplage avec d’autres
paramètres galactiques tels que les échelles de densité, la distance du soleil au centre de la Ga-
laxie R0, la vitesse circulaire au niveau du soleil V0.... Le choix du catalogue UCAC2 pour les
mouvements propres permet d’avoir une bonne précision de l’ordre de 2 à 6 mas an −1 selon la
magnitude des étoiles. De plus, l’effet de l’erreur sur les mouvements propres n’affecte pas notre
analyse de la cinématique du disque. Enfin, pour les vitesses radiales, nous avons utilisé les don-
nées du catalogue RAVE qui présentent une très bonne précision de l’ordre du kms−1 combinées
avec celles obtenues avec le spectrographe échelle ÉLODIE qui sont encore un ordre de grandeur
plus précises. RAVE est un relevé en cours auquel j’ai pris part. Il a pour but de faire des mesures
spectroscopiques de vitesses radiales, mais aussi de paramètres stellaires (température effective,
métallicité, gravité de surface et vitesse de rotation) d’un million d’étoiles de l’hémisphère cé-
leste Sud. J’ai en particulier réalisé des observations pour ce projet sur le télescope de 1.2 m (UK
Schmidt Telescope) de l’observatoire Anglo-Australien (AAO) avec le spectrographe multi-objet
6df. Une première version de ce catalogue a été rendue publique en 2006. Une deuxième est en
préparation pour début 2008.
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2 Les méthodes et leurs résultats
J’ai utilisé deux méthodes différentes pour définir la décomposition cinématique du disque de
la galaxie.
J’ai, d’abord, appliqué une méthode d’inversion directe sur les histogrammes de mouvements
propres. La décomposition cinématique ainsi obtenue montre deux composantes bien distinctes :
une avec une dispersion de vitesse σU comprise entre 40 et 60 kms−1 et une deuxième avec une
dispersion de vitesse σU comprise entre 80 et 100 kms−1. J’identifie la première comme étant le
disque mince et la seconde le disque épais. Cette décomposition cinématique montre une claire
séparation entre les composantes cinématiques du disque mince et celles du disque épais. Cepen-
dant, j’ai conduit des simulations pour tester la robustesse de cette méthode. Il s’est avéré que la
méthode présente un biais qui tend à regrouper les composantes et donc à créer des séparations
qui n’existent peut-être pas ou du moins peut-être de manière moins prononcées.
J’ai, ensuite, développé un modèle combinant les comptages d’étoiles en magnitude obtenus à
partir du catalogue 2MASS, avec les données sur les mouvements propres du catalogue UCAC2
et sur les vitesses radiales du catalogue RAVE. Ce modèle permet de mesurer la dispersion de
vitesse dans les 3 directionsU, V etW, mais aussi la densité des populations du disque. Mon mo-
dèle du disque galactique est un modèle dynamique auto-cohérent qui relie la densité d’étoiles à
leur dispersion en vitesse via le potentiel gravitationnel. J’ai utilisé une large gamme de valeur de
dispersion de vitesse verticale σW entre 3.5 et 70 km s−1 par pas de 3.5 km s−1. J’ai ajusté la densité
d’étoiles de chaque type et de chaque dispersion, ce qui représente 80 paramètres libres, sur les
histogrammes de comptages, de mouvements propres et de vitesses radiales observés. J’obtiens
un bon accord entre mon modèle et les observations. Les quelques différences s’expliquent aisé-
ment. J’ai obtenu une manière statistique de séparer les différents types d’étoiles présents dans
nos échantillons.
Mon modèle m’a, également, permis de réaliser pour la première fois une décomposition ci-
nématique du disque galactique. On voit clairement trois composantes dans cette décomposi-
tion. Une première composante avec des dispersions de vitesse verticale σW comprises entre 10 et
25 km.s−1, une deuxième avec des dispersions σW comprises entre 30 et 45 kms−1 et une troisième
avec σW ∼ 65 km.s−1. Je propose d’identifier les deux premières composantes au disque mince et
au disque épais respectivement.
J’ai déterminé les échelles de hauteur du disque mince et du disque épais à partir de la distri-
bution en densité d’étoiles en fonction de la hauteur au-dessus du plan (logρ(z)). Elle reproduit
la forme bien connue en double exponentielle avec un changement de pente à z=500-700 pc. J’ob-
tiens une échelle de hauteur de 217± 15 pc pour le disque mince et 1064± 38 pc pour le disque
épais. Cependant, en me basant sur l’identification des composantes cinématiques, j’ai déterminé
indépendamment et de manière unique les échelles de hauteur du disque mince et du disque
épais. J’obtiens une valeur de 225± 10 pc pour le disque mince et de 1048±36 pc pour le disque
épais, ainsi qu’un rapport de densité locale entre le disque mince et le disque épais de 8.7 % pour
les étoiles naines.
J’ai également déterminé beaucoup de propriétés cinématiques stellaires que j’ai obtenues
grâce à notremodèle qui ajuste le mieux les observations. Pour le courant asymétrique par rapport
au référentiel standard local pour le disque épais, j’ai trouvé une valeur de Vasym= 33±2 kms−1.
Pour les rapports d’axe de l’ellipsoïde, nous avons σU/σV = 1.44± 0.02 et σU/σW compris entre
1.5 et 1.6 pour les composantes du disque mince et de l’ordre de 1.1 pour le disque épais. En-
fin, nous déduisons une vitesse du soleil dans la direction U et W et une hauteur au dessus du
plan galactique de U⊙ = 8.5 ± 0.3kms−1, W⊙ = 11.1 ± 1.0kms−1 et z⊙ = 20.0± 2.0pc respec-
tivement. Toutes ces valeurs correspondent aux valeurs couramment publiées dans la littérature.
Enfin, je retrouve la fonction de luminosité locale qui nous avait permis de mettre des contraintes
sur les composantes.
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3 Conséquences pour les scénarios de formation de la
Voie Lactée
Les deux décompositions cinématiques du disque, que j’ai obtenues par inversion directe et
par modélisation du disque, montrent qu’il existe une séparation claire entre les composantes ci-
nématiques du disque mince et du disque épais. Ceci est un résultat important. En effet, il prouve
que le disque mince et le disque épais sont deux composantes complètement distinctes.
Les scénarios qui envisagent la possibilité d’un disquemince initial qui aurait été « chauffé »par
des nuages moléculaires ou par les bras spiraux de la galaxie sont exclus par mes résultats.
D’autres mécanismes de formation du disque épais comme l’accrétion progressive d’étoiles ve-
nant de galaxies satellites ou le chauffage voire la création d’étoiles au moment de la rencontre
entre une galaxie satellite importante et notre galaxie restent possibles.
4 Perspectives
Je neme suis, pour l’instant, intéressé qu’aux étoiles en direction des pôles galactiques. L’étude
des autres directions d’observation va permettre de déterminer les échelles de longueur en densité
des disques mince et épais. Ces quantités sont encore très mal connues, en particulier pour le
disque épais, où les estimations de l’échelle de longueur vont de 2.5 kpc pour Reylé & Robin
(2001) à 4.7 kpc pour Larsen & Humphreys (2003). De plus, mon modèle offre aussi la possibilité
d’étudier les échelles de longueur cinématiques des disques mince et épais (voir par exemple
Bienaymé & Séchaud (1997)).
Pour faciliter la séparation des étoiles naines et des étoiles géantes, j’ai utilisé une sélection
en couleur où il existe un grand écart entre leurs magnitudes absolues respectives. J’envisage
de m’intéresser à d’autres sélections en couleur pour voir si je retrouve la même décomposition
cinématique entre le disque mince et le disque épais que j’ai observée pour les étoiles de type
spectral K. Des variations dues à l’âge et à la métallicité sont possibles. Comme l’ont montré
Jahreiss et al. (1999), les géantes du clump et les ’vieilles’ étoiles géantes de type spectral K par
exemple n’ont pas les mêmes caractéristiques cinématiques.
Les prochaines versions du catalogue RAVE vont incorporer les mesures spectroscopiques non
plus seulement de vitesses radiales, mais aussi des paramètres stellaires tels que la température
effective Te f f , la métallicité [Fe/H], la gravité de surface log g et la vitesse de rotation Vrot. L’infor-
mation sur la métallicité est très intéressante. Elle permet de retracer l’histoire d’une population
ou d’un groupe d’étoiles qui ont la même origine. Je pourrais regarder s’il existe un lien entre la
décomposition cinématique du disque et la composition chimique des populations du disque.
À plus longue échéance, le satellite GAIA va renouveler radicalement notre vision de la ga-
laxie. En effet, nous allons obtenir une carte en 3 dimensions de la galaxie. GAIA permettra de
mesurer la position et la vitesse radiale de plus d’un milliard d’étoiles avec une précision de
l’ordre de 20 µas et pour les étoiles les plus brillantes leurs paramètres stellaires. Avec ce niveau
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Ma participation à RAVE
Présentation du projet
Le projet RAVE (RAdial Velocity Experiment) est un ambitieux relevé spectroscopique qui a
pour but de mesurer les vitesses radiales et d’estimer les paramètres stellaires (température effec-
tive Te f f , métallicité [M/H] et gravité de surface log g d’un million d’étoiles de l’hémisphère sud
(Steinmetz et al. 2006 Steinmetz et al. (2006)). Ce projet fournira le meilleur catalogue de vitesse
radiales de la décennie à venir. Notre compréhension de la formation et de l’évolution de de la
Voie Lactée bénéficiera de cette grande masse de données.
Ma contribution à RAVE
Durant mon séjour en Australie qui a eu lieu lors de ma deuxième année de thèse, j’ai effectué
des observations pour RAVE durant une semaine chaque mois.
Ces observations ont été réalisées grâce au spectrographe multi-objet 6df (Six Degree of Field
of view) sur le télescope de Schmidt de 1.2 m (UKST) de l’observatoire Anglo-Australien (AAO)
à l’observatoire de Siding Spring. Dans le cadre de ces missions d’observations, j’ai appris les
techniques instrumentales nécessaires à l’acquisition des spectres de RAVE.
J’ai eu à préparer mes programmes d’observations. J’ai réalisé les différentes taches qui sont
liées à l’utilisation d’anciennes plaques photographiques sur lesquelles sont placées les fibres.
Il faut tout d’abord utilisé un logiciel de configuration automatique des plaques. Ce pendant,
l’expertise de l’observateur est malgré tout nécessaire à la définition des meilleurs étoiles guides
et dans certains cas à la réallocation de la position des fibres pour éviter des problèmes de dif-
férences trop grandes entre étoiles qui peuvent rendre les spectres finaux inutilisables du fait du
chevauchement entre le spectre d’ une étoile brillante sur le spectre d’une étoile faible.
Il faut ensuite actionné un robot qui va positionner les fibres sur les plaques photographiques.
Là aussi, le rôle de l’observateur est important. Il doit vérifier que le processus se déroule cor-
rectement. En cas de problèmes comme par exemple la casse d’une fibre ou l’impossibilité de
positionner une fibre suivant les tolérances imposées, Il doit immédiatement stopper le robot et
intervenir soit sur la plaque soit sur le robot.
Il faut une fois la planque prête la charger et en fin de pose la décharger du télescope. Puis
enfin, a l’aide du robot réinitialiser la planque en position l’ensemble des fibres sur le bord de la
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plque.
J’ai également appris à positionner le télescope qui ne dispose pas de système de position-
nement automatique. J’ai enfin utilisé le logiciel d’acquisition d’image qui permet de réaliser les
images de calibrations (bias, flat, arc) et la prise des spectres.
J’ai également effectué un premier contrôle de qualité des spectres que j’ai obtenu grâce au
logiciel 2dFdr qui avait initialement été développé pour le relevé en redshift des galaxies (2dF
Galaxy Redshift Survey).
Du fait de mon expérience au télescope, j’ai participé à l’amélioration des procédure d’obser-
vation, en particulier à propos des images de calibration.
Réduction des observations RAVE
Une fois les observations obtenues à Siding Spring, elles sont envoyer l’Observatoire Anglo-
australien à Sydney. Une nouvelle vérification est effectuée sur la qualité des spectres pour détec-
ter des champs impropres à l’utilisation dans le cadre du processus de réduction des observations
RAVE. Elles sont ensuite transmises en Italie à des collaborateurs qui vont effectué le prétraite-
ment des spectres grâce un script IRAF développé à cet effet. Enfin, elles arrivent à Postdam où
est effectué la mesure de vitesse radiale et l’estimation des paramètres stellaires.
❦
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